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“A premièr vue, il semblerait que l’intérieur du Soleil et des étoiles soit moins accessi- 20
ble aux investigations scinetifiques que n’importe quelle autre région de l’Univers. Nos
télescopes pourront sonder de plus en plus loin dans les profondeurs de l’espace ; mais
comment pourrons-nous un jour obtenir une connaissance précise de ce qui est caché der
rière des barrières infranchissables ? Quel instrument peut percer les couches externes
d’une étoile et tester les conditions qui régnent à l’intérieur ?” 25
Sir Arthur Eddington, The internai constitution of the stars, 1926, page 1, ligne 1
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60 Abstract
Red giant stars correspond to one of the last evolutionary States in the life of solar-like
stars. They undergo severe changes in their internai structure when they evolve. These
changes remain poorly constrained due to the difficulty to model the internai structure of
red giants, especially during the last stages. A recent way to observationally constrain the
65 internai structure of the stars dérivés from the analysis of their pulsations. This method is
called asteroseismology. During three years, I hâve used ultra-precise photometric data
obtained by the Kepler satellite (NASA) which has observed 15000 red giants during
more than four years (from 2009 to 2013). The study of these continuous and extremely
précisé light-curves allow the précisé characterization of their stellar structure. The
70 hrst study I hâve conducted corresponds to the characterization of the properties of the
région of second hélium ionization. The location of this région has been measured and
different properties between the different evolutionary States of the stars were put into
light. Secondly, I hâve created an automated method to measure a seismic parameter
directly linked to the size of the stars radiative core. I applied this method on the 15000
75 red giants stars présent in the Kepler public data. This study bring new informations on
the way the stars climb the red giant branch and evolve towards later evolutionary States
depending on their mass and metallicity. The results allowed me to reveal in several
stars the signature of structure discontinuities in their radiative core.
Résumé
Les étoiles géantes rouges sont des objets correspondant à la fin de vie des étoiles de faible
masse telles que le Soleil. Ces étoiles passent par différents stades évolutifs, caractérisés
par une forte variation de leur structure interne, avant de mourir. La structure de ces
objets reste peu connue à cause de la difficulté pour les modèles de la simuler. La seule
façon de contraindre observationnellement l’intérieur des étoiles reste la méthode de la
sismologie stellaire : l’étude des tremblements d’étoiles. Durant cette thèse, j’ai utilisé
les données du satellite Kepler (NASA) qui a mesuré, très précisément, les variations
de la photométrie de plus de 15 Oüü étoiles géantes rouges pendant 4 ans, de 2009 à
2013. L’étude de ces données extrêmement précises, permet d’en déduire les propriétés
de la structure de l’étoile. La première étude menée durant cette thèse concerne la
caractérisation des propriétés de la région de seconde ionisation de l’hélium. J’ai mesuré
sa position et mis en évidence une différence de comportement entre les différents états
évolutifs de l’étoile. La seconde partie de la thèse consiste en la création d’une méthode
automatique de détermination de la taille du cœur radiatif de l’étoile. Cette méthode,
appliquée sur les 15 000 étoiles géantes rouges observées par Kepler, permet de savoir
à quel stade d’évolution en sont ces objets ainsi qu’apporter des contraintes observables
pour les modèles stellaires. Enfin, j’ai pu mettre à jour dans plusieurs étoiles la signature
de discontinuités de structure se situant dans le cœur de ces objets.
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Introduction
Il y a peu d’objets plus intrigants que ces points lumineux apparaissant dans le ciel
lorsque le Soleil se couche et que nous appelons les étoiles. Presque l’intégralité des civil
isations qui se sont développées sur Terre ont tenté d’apporter des explications, parfois
très imagées, à ces phénomènes nocturnes. Bien sûr, ils ne pouvaient avoir connais- 190
sance de la distance de ces objets et de leurs caractéristiques. Celles-ci ont été petit à
petit dévoilées lorsque l’astronomie s’est lentement muée en astrophysique. Avec cette
mutation, l’explication de ces phénomènes visuels devenait accessible.
Néanmoins, une barrière a semblé infranchissable pendant longtemps : pouvoir contrain
dre la structure interne des étoiles par leur simple observation. En effet, si on peut 195
s’extasier sur la beauté du ciel nocturne, la lumière envoyée par ces objets ne provient
que de leur surface. On ne peut alors espérer accéder à leur intérieur que par des mesures
indirectes. L’utilisation des photons pour ces mesures est impossible, étant donné le long
parcours chaotique qu’ils ont subi à l’intérieur de l’étoile. Il reste alors l’étude des ondes
traversant ces objets, discipline communément appelée la sismologie. Partant du principe 200
que des ondes traversent l’étoile, les vibrations qu’elles entraînent doivent provoquer des
phénomènes observables à distance. Les techniques sismiques étant utilisées pour son
der la planète Terre avec succès depuis le début du XXe siècle, il est donc logique de
penser pouvoir faire de même pour les étoiles, à ceci près que leur éloignement nous can
tonne à observer indirectement les vibrations au moyen, par exemple, de leur variation 205
de luminosité.
Le fait que les étoiles puisent est connu depuis longtemps, la première ayant été décou
verte à la fin du XVIe siècle (il s’agissait de l’étoile Mira, o Ceti). De nombreux types
de pulsateurs vont être tour à tour découverts, permettant de mettre en évidence dif
férents méchanismes à l’origine des oscillations observées. Pour celles qui nous intéressent 210
1
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(les pulsations de type solaire), c’est l’étoile la plus proche de nous et que l’on désigne
abusivement comme étant la nôtre, qui va ouvrir ce nouveau pan de recherche.
1.1 Premières mises en évidence des pulsations solaires
FIGURE 1.1: Diagramme Hertzprung-Russel montrant la luminosité en fonction de
la température. La position des étoiles subissant des oscillations de type solaire est
indiquée par les lignes horizontales noires ornées d’un cercle. Cela correspond aux
étoiles ayant une enveloppe convective développée, donc aux étoiles plus froides que
celles situées sur la bande d’instabilité des 5-Scuti, y-Dor et Céphéides : le bas de la
séquence principale et la branche des géantes (crédit : J. Christensen-Dalsgaard).
Les pulsations des étoiles de type solaire, comme leur nom l’indique, sont un phénomène
215 ayant lieu dans le Soleil ou les étoiles dont la structure interne comporte également une
enveloppe extérieure convective (Figure (1.1)). La convection turbulente dans les couches
supérieures de l’étoile excite les ondes qui se propagent à l’intérieur de l’objet, le faisant
osciller. L’histoire de la découverte de ces pulsations commence donc logiquement par
l’étoile la plus proche de nous. Au début des années 1960, le Soleil était déjà observé
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continuement afin de caractériser le plus précisément possible l’évolution des différents
phénomènes perturbant les couches supérieures de l’étoile. En 1962, Evans & Michard
(1962) observent les couches supérieures du Soleil par des méthodes spectroscopiques et
s’aperçoivent de l’existence d’un signal périodique. En analysant l’effet Doppler des raies,
ils mettent en évidence l’oscillation des couches supérieures du Soleil avec une période
d’environ 300 secondes. La même année, une deuxième équipe confirme indépendemment
l’existence de ce signal à cinq minutes (Leighton et al. 1962).
Pendant plusieurs années, ce bruit a gêné les astronomes observant le Soleil sans que
son origine ne puisse être expliquée. La première explication vient d’Ulrich (1970) suivi
par Leibacher h Stein (1971) qui proposent un modèle complet afin d’expliquer les os
cillations observées. Le Soleil vibre comme un instrument de musique suivant des modes
d’oscillations précis et si ces modes sont identifiés, alors la structure interne de l’étoile
pourra être dévoilée. L’identification des premiers modes est effectuée dès 1975 par Deub-
ner (1975). Néanmoins, pour obtenir des informations sur la structure interne de l’étoile,
un obstacle de taille barre la route des observateurs. Pour observer précisément des
modes d’oscillation et en déduire leurs propriétés (fréquence, amplitude, durée de vie), il
faut pouvoir observer longtemps, or le Soleil se couche tous les jours. Il faudra attendre
l’étude menée par Claverie et al. (1979), combinant plusieurs semaines d’observations
du Soleil pour voir apparaître clairement les modes d’oscillations tels qu’on les observe
aujourd’hui (haut de la Fig. 1.2).
Dès lors, la sismologie du Soleil (ou héliosismologie) permit d’effectuer nombre d’avancées.
On pourra citer, par exemple, la mesure du profil de rotation interne du Soleil (Schou
et al. 1998; Di Mauro & Dziembowski 1998) et la mesure de la quantité d’hélium présente
dans l’enveloppe de cette étoile (Dziembowski et al. 1991).
1.2 De l’héliosismologie à l’astérosismologie
Avec les succès apportés par l’héliosismologie à l’étude du Soleil, cette technique a, bien
évidemment, été tentée sur d’autres étoiles. Mais malgré les nombreux efforts entrepris,
détecter sans aucune ambiguité des oscillations de type solaire dans d’autres étoiles s’est
longtemps révélé impossible. Le fait de ne pas pouvoir observer durant le jour ajouté à la
faible luminosité de ces objets comparé au Soleil constituaient d’énormes défis à relever.
Ce sont donc surtout les travaux théoriques qui se sont développés durant cette période,
notamment les travaux de Monique Tassoul qui, dans deux articles fondateurs (Tassoul
1980, 1990) basés sur l’analyse asymptotique au premier ordre de Vandakurov (1967),
vont poser les bases de la sismologie stellaire ou astérosismologie.
220
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FIGURE 1.2: Haut : Spectre en puissance des oscillations solaires, en fonction de la
fréquence. Extrait de l’article de Claverie et al. (1979). Ces observations, datant de
1978, ont été faites au Pic du midi et à l’Observatoire d’Izana (35 jours d’observations
pour le premier, 33 pour le second). Bas : Puissance des oscillations solaires en fonction
de la fréquence telles qu’observées aujourd’hui par le satellite SOHO (Scherrer et al.
1995).
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Après de nombreuses observations (voir Aerts et al. (2010) pour une revue), Martic
et al. (1999) prouvent sans aucune ambiguité que des oscillations apparaissent dans les
observations des étoiles Procyon et 77 Cas. Ces résultats sont bientôt suivis de ceux
de Bedding et al. (2001) sur l’étoile /3 Hydri (une sous-géante) confirmés par Carrier
et al. (2001), bien que l’identification des modes présents n’a pu être effectuée dans ces
différentes études. C’est finalement les résultats de Bouchy & Carrier (2001) qui vont
clore le débat, en apportant une identification précise des oscillations observées de l’étoile
a Centauri (figure 1.3). A partir de ce moment, l’astérosismologie apporte la preuve de
son utilité et les recherches ne feront que s’intensifier.
1.3 La révolution spatiale CoRoT et Kepler
Il est apparu assez tôt que les contraintes posées par les observations au sol constituaient
un obstacle majeur à l’efficacité de la méthode. L’astérosismologie était prometteuse
mais, pour en retirer suffisamment d’informations, il fallait observer longtemps les mêmes
255
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cibles et ceci sans interruption, ce qui n’est pas possible sur Terre avec un même instru
ment. La nécessité d’aller dans l’espace était donc importante, et elle était renforcée par
270 les échecs successifs de détection d’oscillations stellaires par des mesures au sol. Plusieurs
projets de missions spatiales furent donc proposés mais, comme c’est souvent le cas, peu
furent acceptés.
En 1989, une première mission spatiale entièrement consacrée à la sismologie d’étoiles est
sélectionnée par le CNES. Il s’agissait d’EVRIS, un télescope muni d’un photomètre de 9
275 cm à bord de la mission Russe MARS 96. L’objectif de cet instrument était d’observer une
dizaine d’étoiles brillantes pendant le trajet effectué entre la Terre et Mars. Le lancement
eut lieu en octobre 1996, mais après quelques dizaines de minutes et un tour de Terre,
la sonde MARS 96 s’abîma dans le Pacifique avec les instruments qu’elle transportait, à
cause d’une défaillance du dernier étage du lanceur. Il faudra attendre plusieurs années
280 avant d’obtenir des données photométriques provenant d’une mission spatiale.
C’est finalement en 2003 qu’est lancé MOST (Walker et al. 2003), le premier satellite
entièrement dédié à la sismologie. Ce satellite canadien a été conçu afin d’observer une
étoile brillante de manière continue pendant 1 mois. Malgré ces limitations (le faible
nombre de photons collectés ne permet notamment pas l’observation des oscillations de
285 la plupart des étoiles de la séquence principale et des sous-géantes), les données recueillies
vont finir de prouver l’efficacité de la technique lorsque les observations sont réalisées en
continu. Mais l’impossibilité d’effectuer des mesures simultanées sur plusieurs étoiles à la
fois et le fait de ne pouvoir observer que des étoiles brillantes ne permet pas de parler de
révolution pour la physique stellaire. C’est un autre projet qui va finalement en porter
290 les couleurs.
Le projet CoRot (Convection et Rotation) a été proposé à l’agence spatiale française
(le CNES) comme mission spatiale en 1993. L’objectif était d’observer en même temps
plusieurs milliers d’étoiles dans un même champ pendant une durée de six mois. Malgré
295 tout, le projet avait peu de chance d’être sélectionné, la physique stellaire n’étant en
général pas un domaine prioritaire pour les agences spatiales. Mais plusieurs évènements
ont modifié le devenir du projet. Le premier fut l’échec de la mission EVRIS en 1996.
Mais le plus important fut certainement la découverte de la première exoplanète par
Michel Mayor et Didier Queloz en 1995 à l’Observatoire de Haute-Provence (Mayor &
300 Queloz 1995). La découverte de cette planète massive orbitant très près de son étoile fut
une surprise. L’idée d’utiliser la photométrie afin de détecter ce type d’objets émergea
rapidement. En effet, leur proximité et leur grande taille rendait plus facile la possibilité
de détecter des exoplanètes en observant en photométrie leurs étoiles-hôtes pendant une
longue période de temps, justement ce que proposait de faire CoRot. La mission CoRot
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fut donc renommé CoRoT (Convection, Rotation et Transit observationnel) pour pren
dre en compte la composante exoplanétaire du projet. Le nouveau projet fut proposé
en 1997 et finalement accepté en 2000 par le CNES. Le lancement eut lieu en décembre
2006. CoRoT observa des dizaines de milliers d’étoiles jusqu’en novembre 2012. Cette
mission est la première à avoir permis de caractériser un grand échantillon d’étoiles par
astérosismologie.
Mais au point de vue des performances sismiques, une autre mission est allée plus loin.
Après la découverte de la première exoplanète, la possibilité de découvrir un grand nom
bre de ces objets par la méthode des transits n’a pas échappé à la NASA. Dès les années
1990, une proposition de mission est soumise dont le principe consiste en l’observation
d’étoiles pour une durée de 4 ans. L’objectif était de découvrir des planètes ayant des
rayons orbitaux plus importants que celles découvertes jusqu’alors, afin d’éventuellement
mettre à jour une planète susceptible d’abriter la vie. Ce projet fut finalement accepté
et bien que son objectif principal concerne le domaine de l’exoplanétologie, la sismolo
gie stellaire vit, par ces longues observations, un moyen d’améliorer des résultats déjà
prometteurs. Le satellite Kepler fut lancé en avril 2009. Il a observé pendant 4 ans
des dizaines de milliers d’étoiles de façon ininterrompue. Durant ces quatre années, au
cune panne majeure ne vint ternir la qualité des observations recueillies ce qui amena
l’obtention de courbes de lumières présentant une longueur et une précision inégalées.
Après ces deux missions, par les nombreux résultats qu’elles apportent, la sismologie
s’est établie comme branche indispensable à la compréhension de la structure stellaire.
1.4 Le cas des étoiles géantes rouges
Les étoiles géantes rouges correspondent au futur stade évolutif du Soleil (voir chapitre 2).
Elles se caractérisent observationnellement par une luminosité plus forte que les étoiles de
types solaires ainsi qu’une température plus faible due à une taille plus importante pour
une masse identique (Figure (1.1)). Les caractéristiques de leur structure internes seront
détaillées dans le chapitre 2. Nous nous contenterons de dire ici que ces étoiles sont aussi
le siège d’oscillations de type solaire car leurs couches externes sont convectives comme
c’est le cas pour le Soleil. Il a donc très tôt été suggéré que le même type d’oscillations
pouvait être observé dans ces objets (Christensen-Dalsgaard & Frandsen 1983). Simple
ment, leurs pulsations ont lieu sur des durées beaucoup plus longues. Ceci rendait la
détection des oscillations plus difficile car il fallait observer beaucoup plus longtemps. La
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recherche de ces oscillations a commencé au même moment que la recherche des oscilla-
340 tions dans les étoiles de type solaire, mais elle n’a pas été couronnée de plus de succès.
Les possibles détections se suivent sans s’accorder entre elles sur les fréquences repérées.
Ce fut finalement Frandsen et al. (2002) qui, sans aucune ambiguïté, détecta des oscilla
tions dans l’étoile £ Hya en utilisant le spectrographe CORALIE à l’Observatoire de La
Silla. D’autres détections suivront, commençant ainsi l’étude des étoiles géantes rouges
345 par la sismologie.
Lorsque les premiers projets de missions spatiales (CoRoT et Kepler) virent le jour, le
cas de ces étoiles fut évidemment abordé. Mais les géantes rouges n’étaient pas parmi
les cibles prioritaires. Les exoplanétologues, dont l’objectif premier était la découverte
350 d’exoplanètes susceptibles d’abriter la vie, ne voyaient pas d’intérêt dans ces objets en
fin de vie et de surcroît trop grands par rapport à la taille d’une planète pour rendre
une détection d’exoplanète facile. La baisse de luminosité due à un transit d’une planète
devant son étoile est en effet d’autant plus importante et donc plus facile à détecter que
le rapport entre les rayons des deux objets est petit. Les physiciens stellaires pensaient,
355 eux, que les oscillations des géantes rouges seraient beaucoup plus difficiles à interpréter
que celles des étoiles de la séquence principale. La cause en était principalement leurs
longues périodes de pulsations (Dziembowski et al. 2001) et leur durée de vie trop courte
pour permettre l’existence de modes d’oscillations bien définis (Stello et al. 2007). Les
concepteurs des différentes missions se mirent donc d’accord pour avoir le moins possible
360 de géantes rouges dans le champ de vision de leurs télescopes. Mais il n’est pas possible
de les éviter complètement à cause du nombre d’étoiles de ce type présentes dans chaque
région du ciel. En effet, les géantes rouges apparaissent en grand nombre dans les obser
vations car elles sont significativement plus brillantes que les étoiles naines.
365 Les résultats apportés par CoRoT sur les géantes rouges furent donc une surprise. En
2009, une étude menée sur un grand nombre de géantes rouges (De Ridder et al. 2009)
montra que l’on pouvait parfaitement observer des oscillations parmi un grand nombre
de ces étoiles ainsi que les identifier et en déduire des informations sur leur structure.
Cette étude montre également que ces objets affichent un spectre très riche, montrant
370 différents types de modes d’oscillations, ce qui n’est pas le cas des étoiles de la séquence
principale. Par la suite, de nombreuses études permettrons de mesurer précisément les
différentes caractéristiques du spectre (position en fréquence des modes repérés, ampli
tude des oscillations,...) d’un grand nombre d’étoiles géantes (par exemple, Hekker
et al. 2009; Bedding et al. 2010; Mosser et al. 2010). Grâce à l’identification des modes
375 d’oscillations, les caractéristiques globales typique d’un spectre d’oscillation ont pu être
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mesurées (Huber et al. 2010; Mosser et al. 2011). La découverte et ridentification com
plète de ces oscillations a permis de tester les relations d’échelles existantes entre les
paramètres sismiques et les paramètres physiques de l’étoile, tels que la masse et le
rayon (Stello et al. 2011; di Mauro et al. 2011; Huber et al. 2011; Mosser et al. 2012a).
Mais c’est la précision apportée par les longues courbes de lumières de Kepler qui va met
tre à jour la spécificité des géantes. En effet, les différents types de modes d’oscillations
présents dans ces étoiles permettent d’en sonder le cœur, apportant des informations sur
sa taille (Beck et al. 2011) ou sa rotation (Beck et al. 2012). A partir de ce moment, les
étoiles géantes rouges deviennent une composante majeure dans l’étude de la sismologie
des étoiles de type solaire.
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Structure interne des pulsateurs de
type solaire
390 Avant de s’aventurer dans les méandres de la théorie des oscillations stellaires, il est
nécessaire de faire un détour par la structure interne des objets étudiés durant cette
thèse. Une étoile possède une structure interne complexe qui ne peut être comprise
pleinement qu’en connaissant son origine et son évolution. Un bref récapitulatif des
différents stades de l’évolution stellaire est donc nécessaire.
395 2.1 Naissance et premiers stades de la vie des étoiles
Il est maintenant admis, en se basant sur les observations, que les étoiles naissent à
partir de nuages de gaz du milieu interstellaire. Ces nuages peuvent devenir instables
et s’effondrer sous leur propre gravité quand leur masse dépasse un seuil critique appelé
masse de Jeans. Il suffit alors d’une perturbation gravitationnelle extérieure pour que
400 le nuage instable se contracte sous l’effet de la force de gravitation. La pression grav
itationnelle créée suite à cette contraction amène une augmentation de la température
et de la densité au centre du nuage. L’énergie produite par cette réaction provoque
l’augmentation de la luminosité de l’étoile. Ce phénomène se poursuit jusqu’à ce que la
température au cœur du nuage devienne si importante (plusieurs millions de Kelvin) que
405 les premières réactions de fusion deviennent possible. L’hydrogène présent au centre du
nuage commence à fusionner pour se transformer en hélium. La pression cinétique du
gaz, créée par la contraction de la matière et la mise en place de la réaction de fusion
de l’hydrogène équilibre la pression gravitationnelle. L’équilibre entre ces deux pressions
permet d’apporter une certaine stabilité à l’objet considéré que l’on appellera désormais
4io une étoile de la séquence principale, tant qu’elle brûle son hydrogène en son cœur. Une
10
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étoile n’est au demeurant qu’un objet luttant de façon permanente contre son effon
drement sous sa propre gravité.
2.2 La séquence principale
L’équilibre de l’étoile durant la séquence principale est donc assuré par les réactions nu
cléaires ayant lieu en son cœur. La production d’énergie conséquente qui s’ensuit amène
le problème du transport de cette énergie. Plusieurs moyens pour cela sont possible,
il en existe principalement deux dans les conditions thermo et hydrodynamiques d’un
intérieur stellaire : la radiation et la convection. Ces deux processus de transport ont
une efficacité à peu près similaire. L’enjeu est alors de savoir quel processus domine
en fonction du rayon de l’étoile. Ceci est déterminé par le critère de Schwartzschild
impliquant le gradiant de température Vrad = ( fcj }°|-p J (retraçant la variation de la
' ' rad
température T de l’étoile en fonction de la pression P du milieu et donc, dans l’hypothèse
de l’équilibre hydrostatique, du rayon) et le gradiant adiabatique Vad = ( ^ |°g p J (sym-
' ' ad
bolisant le changement de température d’un élément de matière lors d’une compression
adiabatique). Le critère de Schwartzschild énonce le fait que si le gradient de tempéra
ture (Vrad) est supérieur au gradient adiabatique (Vad) alors une bulle de gaz ayant un
mouvement ascendant dans l’atmosphère de l’étoile se refroidira moins vite que le milieu
dans lequel elle évolue. Cette bulle de gaz continuera alors hors équilibre son ascension :
la convection domine. Dans le cas inverse (Vad > Vrad), c’est le transport par radiation
qui va dominer. Pour les étoiles de la séquence principale ayant une masse comparable à
celle du Soleil, la convection domine dans la majorité de leur enveloppe, tandis que dans
leur cœur l’énergie est transportée sous forme radiative (figure (2.1)).
L’interface entre la zone radiative et la zone convective de l’étoile est un endroit dont la
position, l’état précis et les propriétés sont encore mal connus. Ce brusque changement
de structure à l’intérieur de l’étoile a des répercussions sur la vitesse du son ; elle est
sujette à des variations à ces endroits qui sont difficilement modélisables. Ceci est le
cas pour chaque région de l’étoile où un changement de structure important a lieu. En
plus de la région correspondant à l’interface entre la zone convective de l’étoile et la zone
radiative, on peut citer les zones d’ionisation de l’hélium comme lieu correspondant à un
changement de structure que les modélisations ont du mal à caractériser. Ces régions
et leur propriétés étudiées pour le Soleil (par exemple : iVTonteiro h Thompson 2005;
Houdek h Gough 2007) restent encore mal connues dans le cas des étoiles géantes rouges.
Ces zones ont une influence directe sur la vitesse du son : elles produisent de brusques
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Transport d'énergie
pan
rayonnement
Figure 2.1: Structure d’une étoile d’une masse solaire au cours de la séquence princi
pale. Elle possède un cœur radiatif et une enveloppe convective. Crédit : Eric Michel
(LESIA)
variations de ce paramètre. Les ondes observées en seront également affectées. Il est
donc possible d’obtenir des informations sur ces régions via la sismologie. Nous allons
nous attacher à le montrer dans le chapitre 4.
2.3 Les différents stades évolutifs des étoiles géantes rouge
450 2.3.1 De la séquence principale à la branche des géantes
L’étoile quitte la séquence principale lorsque la totalité de l’hydrogène en son cœur a
été consommée pour devenir de l’hélium (point 5 de la figure 2.4). La stabilité du cœur
de l’étoile n’est donc plus assurée et sa contraction reprend comme dans la phase pré
séquence principale. L’hydrogène continue malgré tout à subir des réactions de fusion
455 dans une fine couche située autour du cœur inerte d’hélium, produisant la majeure par
tie de la luminosité de l’étoile. La contraction du cœur entraîne un amenuisement de la
couche où l’hydrogène continue à fusionner en couche. Pour assurer l’équilibre mécanique
de l’étoile, la température de cette couche augmente. L’équilibre thermodynamique con
duit alors à une extension de l’enveloppe de l’étoile pour encaisser le plus fort différentiel
Chapitre 2. Structure interne des pulsateurs de type solaire 13
de température résultant de la contraction du cœur. L’étoile devient une géante rouge
(figure 2.2) et entre alors dans ce que l’on appelle la branche des géantes (RGB, red giant
branch).
Transport d'énergie par:
cî> convection
^v/U rayonnement
Figure 2.2: Structure d’une étoile d’une masse solaire lorsqu’elle monte la branche
des géantes. On voit qu’elle possède un cœur radiatif et une enveloppe convective. En
son cœur se situe l’hélium inerte. Autour de celui-ci, l’hydrogène continue à brûler en
couche. Crédits : Eric Michel (LESIA).
Deux évènements ayant lieu au cours de l’évolution de l’étoile sur cette branche des
géantes méritent que l’on y porte attention. Le premier se situe lorsque l’enveloppe con
vective pénètre le plus profondément à l’intérieur de l’étoile, avant de reculer (point 6
de la figure 2.4). Elle rejoint alors des régions où la combustion de l’hydrogène a été ac
tive, amenant ainsi une plus grande quantité d’hélium dans l’enveloppe et de l’hydrogène
dans les régions les plus profondes. Cet évènement est appelé le "fîrst dredge-up" et a
pour effet de diminuer la proportion d’hydrogène dans l’enveloppe convective au profit
de l’hélium (Lambert 1981).
Le deuxième évènement a lieu lorsque la zone de l’étoile continuant à brûler l’hydrogène
en couche atteint la zone correspondant à l’extension maximale de la région convective
de l’étoile (point 7 de la figure 2.4). L’hydrogène étant plus abondant à cet endroit, sa
combustion peut s’opérer à température plus faible. L’hydrogène frais apporte également
un surcroît d’énergie et l’enveloppe se rétracte en réaction. La luminosité de l’étoile
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diminue légèrement suite à cela avant que l’évolution de l’étoile ne reprenne son cours
(Thomas 1967; King et al. 1985). Ce phénomène est appelé le “bump".
2.3.2 Le flash de l’hélium et la branche horizontale
480 A la fin de la branche des géantes, l’étoile évoluera différement selon sa masse. Nous
allons aborder en premier fieu le cas des étoiles de faible masse (typiquement, une masse
inférieure à 1.8 M0).
2.3.2.1 Le cas des étoiles de faible masse
Pour les étoiles peu massives, le cœur de l’étoile se contracte jusqu’à ce que sa masse
485 volumique devienne si importante que le gaz devient dégénéré. La dégénérescence d’un
gaz est un phénomène quantique qui affecte les fermions (ici, les électrons) lorsque la
masse volumique de ce gaz est élevée et sa température basse. Deux fermions ne peuvent
pas se retrouver dans le même état quantique (principe d’exclusion de Pauli). Lorsque la
masse volumique du milieu est élevée et qu’elle n’est pas compensée par une température
490 élevée engendrant une agitation thermique importante, la pression de dégénérescence des
électrons (résultant du principe de Pauli) se met à dominer la pression cinétique. Dans
le cœur de l’étoile, cette pression, qui ne dépend pas de la température par définition, va
assurer l’équilibre du cœur et donc, gouverner sa contraction. Le cœur continue malgré
tout à être alimenté en masse par la couche présente autour du cœur inerte d’helium et
495 qui poursuit sa combustion de l’hydrogène. Ceci permet une augmentation continue de
température du cœur et donc de poursuivre faiblement la contraction de cette partie de
l’étoile, jusqu’au moment où la température devient suffisante pour initier les réactions
de combustion de l’hélium. L’hélium se transforme alors en carbone par la réaction dite
3a (figure (2.3))
500
Dans un gaz complètement dégénéré, la pression ne dépend pas de la température.
L’accroissement subit de température dû à la combustion de l’hélium n’est pas suivi
d’une expansion du cœur. On appelle cet état le “flash de l’hélium" à cause de sa rapid
ité (voir par exemple, Schwarzschild & Hàrm 1962). Cela est stoppé très rapidement
505 lorsque l’augmentation de température dû à la fusion de l’hélium atteint un seuil suff
isant pour que le gaz sorte de son état dégénéré. Ces réactions nucléaires vont à nouveau
apporter une certaine stabilité à l’étoile. Le cœur cesse de se contracter et l’enveloppe se
rétracte. L’étoile se maintient alors dans le diagramme Hertzsprung-Russell sur ce que
l’on appelle la branche horizontale (ou clump en anglais).
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Transport d'énergie par:
convection
rayonnement
Figure 2.3: Structure d’une étoile d’une masse solaire lorsqu’elle atteint le clump. Sa
structure est la même que la fig. 2.2, sauf que le cœur de l’étoile est devenu convectif
suite à l’apparition de la réaction de combustion de l’hélium en carbone. Crédit : Eric
Michel (LESIA).
2.3.2.2 Le cas des étoiles massives
Pour les étoiles massives, la masse du cœur est suffisante pour garantir le déclenchement
de la réaction de combustion de l’hélium sans que le gaz du cœur ne devienne dégénéré
(Girardi 1999), donc sans passer par le flash de l’hélium. Cet état de fait est certain pour
les étoiles dont la masse dépasse 2.3M©. Pour celles ayant une masse inférieure à 2.3M©
mais supérieure à 1.8M©, le passage par le flash de l’hélium va dépendre d’autres facteurs
qu’uniquement la masse de l’objet. La métallicité, c’est à dire la quantité d’éléments plus
lourds que l’hélium dans l’étoile, va également influencer la présence ou non d’un cœur
dégénéré.
Le cœur des étoiles plus massives n’ayant pas atteint un état de dégénérescence, le
phénomène du flash de l’hélium n’a pas lieu. Le passage entre la branche des géantes
et le clump se fait sans heurts. Au final, l’étoile se stabilise également sur la branche
horizontale.
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La différence entre les étoiles de la branche des géantes et celles de la branche hori-
525 zontale ne peut être faite par l’étude des paramètres stellaires classiques (température,
luminosité, métallicité, gravité de surface). Les propriétés de ces étoiles sont semblables
sauf en ce qui concerne leur cœur. Les études spectroscopiques ne peuvent pas les dif
férencier contrairement à la sismologie qui propose une vision de l’intérieur de ces objets.
Nous allons revenir dans le chapitre 5 à cette problématique.
530 2.3.3 Les derniers stades d’évolution des géantes
logCT^ff)
Figure 2.4: Trajet évolutif d’une étoile d’environ une masse solaire dans le diagramme
Hertzsprung-Russel. Le terme MS désigne la séquence principale, HB les étoiles de
la branche horizontale, AGB la branche asymptotique des géantes et WD les naines
blanches. Crédits : Catelan (2007)
Comme évoqué précédemment, la combustion de l’hélium apporte une certaine stabilité
à l’étoile. Elle se prolonge pendant une période d’environ 100 millions d’années, en
fonction de la masse de l’étoile.
Lorsque l’hélium a été complètement consommé dans le cœur de l’étoile, la contraction de
535 cette partie reprend, entraînant à nouveau l’expansion de son enveloppe. L’étoile entre
alors dans sa seconde phase d’expansion, ce qui est désigné par la branche asymptotique
des géantes.
Pour les étoiles de masse équivalente à celle du Soleil, le gaz au centre de l’étoile rede-
540 vient rapidement dégénéré, stoppant en grande partie la contraction du cœur de l’étoile.
Durant cette étape, la masse apportée au cœur par la combustion de l’hélium et de
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l’hydrogène en couche ne sera pas suffisante pour initier la combustion du carbone.
L’étoile va donc mourir en libérant ses couches supérieures sous l’effet d’un intense vent
stellaire, produisant ce qui est appelé une nébuleuse planétaire. Il ne restera plus qu’un
cadavre correspondant au cœur de l’étoile : la naine blanche. 545
Chapitre 3
Eléments théoriques des oscillations
de type solaire
Comme mentionné au chapitre 1, la connaissance de la présence d’oscillations dans le
550 Soleil et par extension de l’existence des pulsateurs de type solaire date de 1962. Depuis
cette date, de nombreux travaux théoriques ont été effectués afin de décrire le plus pré
cisément possible les observations, tout en reliant celles-ci aux paramètres physiques de
l’étoile. Cette section n’a pas pour but d’exposer dans le détail la théorie des oscillations
stellaires mais d’aborder ses principaux résultats que l’on utilisera par la suite.
555 3.1 Les bases de la théorie des oscillations
La théorie des oscillations stellaires a pour but de déterminer quels types d’ondes peuvent
traverser l’étoile considérée selon la température et l’efficacité du transport de l’énergie
régnant à l’intérieur de celle-ci. Elle se base sur les équations de l’hydrodynamique,
partant du principe que le gaz de l’étoile peut être traité comme un fluide continu. On
56o prend par la suite en compte le fait qu’une onde traversant ce milieu va perturber les
paramètres physiques de l’étoile (masse volumique, pression, gravité,...).
Une onde plane traversant un milieu s’écrit sous la forme : exp(z(u;t — kr)), avec k le
nombre d’onde et u, la pulsation de l’onde considérée. Le nombre d’onde k est décomposé
565 en deux parties, radiale et horizontale : k2 = k% + k^ . L’étude de ces perturbations va
permettre de caractériser la propagation de l’onde à l’intérieur du milieu.
Afin de décrire le comportement des oscillations agitant l’intérieur des étoiles, une base
de paramètres permettant d’identifier leurs caractéristiques est nécessaire. La base alors
18
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utilisée est celle des harmoniques sphériques qui est adaptée à la symétrie sphérique de
l’objet considéré. Cette base définis trois nombres quantiques : l’ordre n, le degré an
gulaire £ et l’ordre azimutal m ; chacun servant à décrire le comportement oscillatoire
des ondes traversant l’étoile. L’ordre n décrit le nombre de nœuds présents suivant la
composante radiale pour l’onde considérée. Le degré £ caractérise le nombre des lignes
nodales de l’onde sur la totalité de la surface de l’objet. L’ordre azimutal m correspond
aux nombres des lignes nodales de l’onde dans la direction longitudinale (figure 3.1). Ce
sont les nombres quantiques de cette base que l’on utilisera par la suite pour caractériser
les ondes traversant l’étoile.
Radial modes
FIGURE 3.1: Harmoniques sphériques pour différents degrés £ et ordres azimutal m.
Les modes dont le degré £ est égal à 0 sont appelés les modes radiaux et les ordres pour
lesquels £ — 1 sont les modes dipolaires. Crédits : Beck & Kallinger (2013)
Plusieurs hypothèses simplificatrices sont nécessaires pour obtenir une expression analy
tique de la propagation d’une onde à l’intérieur de l’étoile. Les principales sont :
-L’hypothèse d’équilibre hydrostatique : l’étoile étant en équilibre, les paramètres de
l’étoile ne changent pas en fonction du temps, seules les perturbations varient.
-L’approximation adiabatique : les ondes se propagent à l’intérieur de l’étoile sans perte
d’énergie.
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-L’approximation de Cowling : les perturbations du potentiel gravitationnel sont nég
ligées.
585
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Après de nombreuses développements, on obtient la relation de dispersion des ondes
(Aerts et al. 2010) :
590 avec kT le nombre d’onde vertical, cs la vitesse du son et N et Se respectivement la
fréquence de Brunt-Vâisâlâ et la fréquence de Lamb que l’on détaillera par la suite dans
les deux prochaines sections. On observe que l’on a deux cas limites : le premier lorsque
u N et u Se et celui où u N et u <C Se (Aerts et al. 2010).
3.2 Les modes de pression
595 Lorsque uj N et u Se, l’équation (3.1) devient
kr =
cj
(3.2)
600
Ce qui revient à une onde de nature purement acoustique. Cette solution implique
l’existence d’ondes appelées ondes de pression dont la force de rappel est dominée par la
pression. La force de rappel est associée à une fréquence caractéristique, la fréquence de
Lamb Se, définie par :
2 ^ + l)cl
Sf = (3.3)
où r est le rayon et de la couche considérée et £ le degré angulaire de l’onde.
L’onde stationnaire correspondant à cette solution s’écrit alors comme :
[ krdr ~ (n + afin (3.4)
Jo
avec R, le rayon de l’étoile, n l’ordre radial des modes, et ai une constante correspondant
aux perturbations dues aux zones de l’étoile où l’approximation adiabatique n’est plus
605 vérifiée. On fait également l’hypothèse ici que l’onde se propage à travers la majorité de
l’étoile, du centre jusqu’à la surface (ce qui est approximativement le cas pour les ondes
de pression). La fréquence des modes issue de ces ondes est alors donnée par (Tassoul
1980).
Vn,t - {n + &i)Ai'as, (3.5)
Cette équation montre que les modes de pression sont régulièrement espacés en période
6io suivant un paramètre appelé la grande séparation et correspondant à :
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Ce paramètre représente le temps d’aller-retour d’une onde entre la surface et le centre
de l’étoile.
Il faut noter cependant que l’équation (3.4) a été établi pour les modes d’oscillation de
degré élevés (n 1). Pour l’appliquer à des modes de plus bas degré, une correction est
nécessaire (voir partie 3.5).
3.3 Les modes de gravité
Lorsque l’on considère le second cas limite, c’est à dire uj N et u <C Se, alors l’équation
3.1 devient :
kr =
NS£
ÜJC.Ç
(3.7)
Ceci traduit la propagation d’un autre type d’onde : les ondes de gravité, dont la force
de rappel est, cette fois-ci, la pression d’Archimède. Cette force agit à une fréquence
caractéristique correspondant à la fréquence de Brunt-Vàisàlà :
N2 = g
( 1 dlogp
\Ti dr
dlog p\
dr ) (3.8)
avec g: le champ gravitationnel, p la pression, p la masse volumique et Ti
l’exposant adiabatique.
Le fait que la force de rappel de cette onde soit la pression d’Archimède montre que
cette onde ne peut se propager que dans les milieux régulièrement stratifiés de l’étoile,
donc les zones radiatives. En effet, dans les zones convectives, la pression d’Archimède
produit l’instabilité des couches de l’étoile et ne peut donc pas servir de force de rappel.
On peut également voir ce résultat dans les équations par le fait que la valeur de N2 est
négative dans les régions convectives de l’étoile.
L’onde stationnaire correspondant s’écrit
>/*(* + !) f
/ N— ~ (n + at)7T,
w Jn r
avec 7Z symbolisant la zone radiative de l’étoile.
La période des modes peut donc s’écrire sous la forme :
(3.9)
615
620
625
630
Pn,t - (« + «i)AH? (3.10)
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635 avec l ^ 0, et ALI* la différence de période entre deux modes de gravité de même degré.
Cette relation implique que les modes de gravité de même degré vont être régulièrement
espacés en période suivant le paramètre Ail* :
aü* =
27T2
yjl(l + 1)
(3-11)
3.4 Les modes mixtes
Figure 3.2: Valeurs de la fréquence de Brunt-Vâisâlâ (N, en noir) et de la fréquence de
Lamb (S*) en fonction du rayon dans l’étoile pour une étoile de la séquence principale.
Différentes valeurs de t ont été prises pour calculer S* (£ — 1 pour la ligne verte, £ = 2
pour la ligne bleue et i — 3 pour la ligne rouge). Cette figure illustre la position des
cavités résonnantes des ondes de pression et de gravité. Les fréquences caractéristiques
des ondes de pression et de gravité sont indiquées par les lignes pointillées noires.
Crédits : Lund et al. (2014)
Hors de leur cavité résonante, les ondes adoptent une forme évanescente, typiquement
640 comme exp(—/cr) cos (oui). Ceci n’a que peu de conséquences pour les ondes de pres
sion qui se propagent dans l’enveloppe de l’étoile et seront donc visible en surface. Par
contre, les ondes de gravité ne se propageant que dans les régions radiatives de l’étoile
c’est à dire dans leur cœur. Dans l’enveloppe, les ondes de gravité adopteront une forme
évanescente, leurs oscillations auront donc des amplitudes négligeables en surface. Ceci
645 les rend quasiment impossible à observer directement. Il existe, malgré tout, une possibil
ité d’observation indirecte de ces ondes. En effet, lorsque les fréquences caractéristiques
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des ondes de gravité et de pression sont de même ordre de grandeur, un couplage est
possible entre les deux types d’ondes si leur cavités résonnantes ne sont pas séparées par
une zone évanescente trop importante. On forme alors des ondes qui se propagent sous
forme d’onde de pression dans l’enveloppe de l’étoile et sous forme d’onde de gravité dans
son cœur.
Comme illustré sur la figure (3.2), les fréquences caractéristiques des ondes de pression
et de gravité sont distinctes l’une de l’autre pour une étoile de la séquence principale
comme le Soleil. Le cœur de l’étoile n’est pas suffisamment dense pour que la fréquence
de Brunt-Vàisala, qui varie comme g/Hp (Hp étant l’échelle de pression), atteigne des
valeurs comparables aux fréquences où les ondes de pression sont excitées. Un couplage
efficace ne peut donc avoir lieu. Ce n’est pas le cas pour une étoile géante. En effet, au
cours de son évolution, le rayon de l’étoile augmente indépendamment de sa masse ce
qui conduit à une diminution de sa masse volumique et de sa densité de surface. Comme
établi dans les équations (3.3) et (3.8), les fréquences caractéristiques des ondes de pres
sion et de gravité dépendent toutes les deux de la masse volumique. Se dépend de la
vitesse du son au carré, donc de la masse volumique de l’étoile au carré. Comme évoqué
plus tôt, la fréquence de Brunt-Vâisàlà, dépend de g/Hp, donc de la masse volumique
de l’étoile. Au cours de l’évolution de l’étoile sur la branche des géantes, la contrac
tion du cœur associée à l’extension de l’enveloppe va donc provoquer un rapprochement
des deux fréquences. De plus, la zone évanescente présente entre les deux cavités ré
sonnantes n’est pas suffisamment importante pour empêcher le couplage entre les deux
types d’ondes (figure (3.4)). Il s’ensuit, dans les oscillations observés des étoiles géantes
rouges, l’apparition de modes mixtes. Nous allons revenir à ce phénomène au début du
chapitre 5.
3.5 Développement asymptotique des modes de pression
L’équation (3.5) est valable au premier ordre. Pour tenir compte des observations ex
trêmement précises réalisées aujourd’hui, un développement au second ordre est néces
saire. Ce développement a été proposé par Tassoul (1980). Celui-ci a permis de mettre
en évidence la relation asymptotique des modes de pression observés, permettant de con
naître la position des modes de pression en fonction des valeures observées des paramètres
principaux du spectre (Mosser et al. 201 1, 2013).
£ Q;
&V = (n + 2 + 5 + do£ + 2^U~ nma*)2)Ai/obs
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(3.12)
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Figure 3.3: Valeurs de la fréquence de Brunt-Vâisâla (N) et de la fréquence de Lamb
(Sg avec ici i — 1) en fonction du rayon dans l’étoile pour une étoile géante rouge telle
que modélisée par Noels & Montalbân (2013). Cette figure illustre la position des cavités
résonnantes des ondes de pression et de gravité dans l’intérieur du Soleil. La ligne
pointillée rouge montre la fréquence du maximum d’amplitude des ondes traversant
l’étoile. Les deux lignes pointillées jaunes de part et d’autre indiquent l’intervalle de
fréquence où les oscillations de type solaires sont attendue. Crédits : Noels &, Montalbân
(2013)
avec, e un paramètre dépendant de Ai/0bs et contenant principalement les corrections dues
aux effets de surface de l’étoile, dot un paramètre traduisant la différence de profondeur
680 de pénétration des ondes à l’intérieur de l’étoile en fonction de leur degré et nmax l’ordre
correspondant à l’amplitude maximum des oscillations observées, a est un paramètre
correctif du second ordre prenant en compte le fait que la relation asymptotique des
modes de pression établie par Tassoul (1980) n’est valable que pour les ordres radiaux
n élevés (n » 1). Ce paramètre est appelé communément la courbure du spectre et
685 dépend de la valeur de nmax. L’équation (3.12), qui fait intervenir la grande séparation
A^obs observée et non sa valeur asymptotique, est plus appropriée pour s’accorder aux
données (Mosser et al. 2013). Cette relation, qui associe la relation théorique décrite par
Tassoul avec les relations établissant la dépendence des paramètres de l’équation avec
A^obs telles que mesurées par les observations, est appelé le motif universel (Mosser et al.
690 2 011).
Cette relation a été utilisée pour identifier les modes dans les spectres d’oscillations des
étoiles géantes rouges. La valeur des différents paramètres a été évaluée par différents
travaux consécutifs (Mosser et al. 2011; Corsaro et al. 2012), ce qui permet d’aboutir à
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Figure 3.4: Densité spectrale de puissance de l’étoile KIC6116048 en fonction de la
fréquence, montrant les paramètres globaux d’un spectre d’oscillation (Ai/0bs et umax :
la fréquence correspondant au maximum d’amplitude des oscillations observées). Crédit
: Chaplin et al. (2014).
une mesure de Az/0bs dans le spectre de ces objets. Il est à noter cependant que Ai/0bs
mesurée avec l’équation (3.12) correspond à une valeur observée de la grande séparation.
La valeur asymptotique de la grande séparation, Aia^, détaillée par l’équation (3.6), ne
correspond pas à celle observée. Néanmoins, Belkacem et al. (2013) a montré que la
valeur de Ai/0bs est proche de Aza^ à 10% près et fournit une bonne approximation de
la fréquence dynamique oc \/ÇMR2. Nous utiliserons donc par la suite la valeur de
A^obs comme étant une approximation valable de uq qui permet d’estimer les masses et
les rayons stellaires par les relations d’échelle sismiques.
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Etude des discontinuités dans le
profil de vitesse du son
Dans ce chapitre, nous allons nous intéresser à la structure fine des modes de pression
présents dans le spectre d’oscillation des étoiles géantes rouges. Les fines variations dans
la structure des modes de pression (communément appelées des “glitches") sont carac
téristiques des discontinuités présentes dans la structure interne des étoiles considérées.
Par le terme discontinuité, nous comprenons tous les types d’accidents de structure in
terne qui provoquent une variation rapides des grandeurs sismiques (la vitesse du son
pour les modes de pression, la fréquence de Brunt-Vaisâla pour les modes de gravité).
Nous allons nous attacher à expliquer ce lien de causalité et à mesurer les différents
paramètres de ces décalages dans les spectres d’oscillations.
4.1 Principe
4.1.1 Origines des discontinuités
Le principe de l’existence des variations en fréquences observés dans les modes de pression
vient, en premier lieu, du fait que la vitesse du son dépend des conditions de pression et
de température qui régnent dans le milieu considéré :
cs =
ri p
p
1/2
(4.1)
avec P, la pression du milieu et p sa masse volumique. F\ est l’exposant adiabatique du
milieu, défini par ) • C’est à ce paramètre en particulier que nous allons
' g P ' ad
nous intéresser.
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Pour un fluide monoatomique, tel l’hydrogène stellaire, se comportant selon l’équation
d’état du gaz parfait, l’exposant adiabatique est égal à |. Mais l’hypothèse adiabatique
est brisée lorsque de brusques variations de structure ont lieu dans certaines parties de
l’étoile. Les principales régions sont l’interface entre la zone radiative et la zone con-
vective de l’étoile et les zones d’ionisation des principaux éléments présents (hydrogène
et hélium). En effet, l’ionisation provoque une variation importante de l’exposant adi
abatique. Il s’ensuit l’apparition d’une discontinuité dans la vitesse du son aux rayons
correspondants à l’ionisation des éléments qui sont composants majoritaires de l’étoile.
4.1.2 Brève historique de la découverte des discontinuités dans le profil
de vitesse du son
Avant d’être observées, les conséquences de la présence de ces discontinuités pour les
spectres d’oscillations ont été prédites pour la première fois par Vorontsov (1988) puis
de façon plus générale par Gough (1990). Ces travaux théoriques ont permis de déduire
observationnellement la position de l’interface entre la zone radiative et la zone convec-
tive du Soleil (Christensen-Dalsgaard et al. 1991) ainsi que la position de la région de
seconde ionisation de l’hélium. L’étude de cette dernière discontinuité a aussi apporté
une information sur la quantité d’hélium présente dans l’enveloppe de l’étoile (Dziem-
bowski et al. 1991).
L’application de la méthode à d’autres étoiles a souvent été évoquée mais n’est apparue
qu’avec les longues courbes de lumières des satellites CoRoT et Kepler. Celles-ci ap
portaient la précision nécessaire à la mesure de la structure fine du spectre d’oscillation
d’étoiles autres que le Soleil. La première à en bénéficier fut l’étoile géante HR7346
(Miglio et al. 2010), où la discontinuité repérée est liée à la région de seconde ionisation
de l’hélium. Bien que Barban et al. (2007) ait mis en évidence une variation de la grande
séparation avec les fréquence dans l’étoile e Ophiuchi, elle n’a pas été identifiée comme
étant reliée à une discontinuité ; avec le recul du temps et l’apprentissage des données
sismiques spatiales bien plus propres que les données au sol, il est clair que c’est bien une
structure de glitch qui a été observée. Une autre étude (Mazumdar et al. 2012, 2014),
portant cette fois sur plusieurs étoiles de la séquence principale, arrive à déterminer la
position de l’interface entre la zone convective et la zone radiative en plus de celle de la
région de seconde ionisation de l’hélium.
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4.2 L’influence des discontinuités sur les fréquences des modes
de pression
4.2.1 La structure universelle des modes de pression
Comme décrite au chapitre 3, la structure des modes de pression présente une régularité
en fréquence suivant Az/0bs qui s’exprime par :
^ "h "h d()£ + ^ {p> Umax) ^ Az/0bs. (4.2)
Par cette relation, on peut voir que Au0i,s est une valeur moyenne de la grande séparation
observée sur un nombre d’ordres important
4.2.2 Les différences observées par rapport à cette structure
La présence de discontinuité dans la vitesse du son (les glitches) provoque une variation
sinusoïdale des fréquences observées (Gough 1990).
^g,obs = A COS (27TUT + if) (4.3)
où A est l’amplitude de l’oscillation due à la discontinuité, r sa période et <p sa phase.
Ceci est valable pour chaque discontinuité.
Un paramètre d’amplitude représenté par une exponentielle décroissante permettant un
amortissement de l’amplitude de l’oscillation avec la fréquence des modes observé est
souvent ajouté. Ce paramètre tient compte du fait que la forme de la discontinuité
présente dans Ib est assimilée à une gaussienne. Dans notre étude, nous n’avons pas
tenu compte de ce paramètre pour des raisons détaillées plus précisément au paragraphe
4.3.4.
4.3 Mesure de ces discontinuités pour les étoiles géantes
rouges
4.3.1 Sélection des données
Nous avons utilisé les données de Kepler jusqu’au dix-septième quartier (Q17, chaque
quartier correspond à environ 3 mois d’observation), ce qui correspond à 1470 jours
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d’observation. Les courbes de lumière ont été traitées et corrigées des différents biais
pouvant les affecter par la méthode de Garcia et al. (2011). Nous avons utilisé les 1110
étoiles analysés par Mosser et al. (2014), ce qui nous permet d’obtenir des objets dont
l’état évolutif (RGB ou clump) a déjà été précisément identifié. Ceci a également pour
but d’avoir accès directement à des spectres ayant un rapport signal à bruit élevé.
4.3.2 Détermination de la position en fréquence des modes radiaux
Comme évoqué dans la partie 3.4, les discontinuités de structure de l’étoile vont induire
un décalage sinusoïdal de la fréquence des modes de pression dans les spectres observés.
Les modes dipolaires (£ = 1) et quadrupolaires (£ = 2) ayant une composante mixte
dans les spectres des étoiles géantes rouges, nous nous sommes concentrés sur les modes
radiaux (£ = 0) dans cette étude.
Une première approximation de la position en fréquence des modes radiaux est faite
par l’utilisation du motif universel (équation (4.2)). Nous avons par la suite affiné cette
première estimation. Pour ceci, nous avons automatiquement repéré les maximas locaux
présents autour de la position de chaque mode de pression présumé et nous avons pu
identifier le doublet correspondant au mode radial et au mode quadrupolaire grâce à leur
importante largeur à mi-hauteur. Une dernière vérification a été faite manuellement car
un mode radial peut parfois être confondu avec un mode quadrupolaire.
Afin d’obtenir une estimation précise de la position en fréquence des modes repérés, nous
avons ajusté une lorentzienne sur ceux-ci, comme préconisé par Toutain & Appourchaux
(1994). De petites portions de spectres (équivalent à un dixième de grande séparation)
ont été sélectionnés pour ajuster les lorentziennes sur le mode radial et les modes voisins
(figure (4.1)). Nous avons utilisé la technique du MLE (maximum likelihood estima-
tor ou estimation du maximum de vraisemblance) décrites par Appourchaux (2014) et
Toutain &, Appourchaux (1994). Cette méthode permet la détermination d’incertitudes.
L’ajustement est le même que celui décrit dans Barban et al. (2010), composé d’un
modèle de fond ainsi que de lorentziennes pour chacun des modes repérés :
Q
P(v) = '$2M(k,v)+B{v),(4.4)
k= 1
où Q est le nombre de modes repérés et modélisé par une lorentzienne M(k, u) et B(v) le
fond modélisé par une fonction linéaire (a + bv). Plusieurs modèles de fond ont été testés
et cela a montré que l’impact sur les fréquence des modes repérés était négligeable.
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Figure 4.1: Densité spectrale de puissance (PSD) de l’étoile KIC2303367. Le mode
présent à 32.1 /iHz est un mode radial. Le mode présent sur la gauche correspond au
mode £ = 2. L’ajustement par les lorentziennes est montré en vert.
Le modèle de lorentzienne ajusté est le suivant :
M(k,is) (4.5)
810 avec L/fc, la hauteur de la lorentzienne, zzfc la fréquence d’oscillation du mode ajusté et
la largeur à mi-hauteur de la lorentzienne.
4.3.3 Détermination de la grande séparation locale
Une fois la position en fréquence des modes de pression repérée, il faut calculer la grande
séparation locale et analyser ses variations pour mettre à jour la variation de la grande
sis séparation avec la fréquence, caractéristique des glitches.
4.3.3.1 Grande séparation globale : Aiz0bs
Avant ceci, il faut distinguer la grande séparation locale de la grande séparation globale
(Az/0bs)- Cette dernière correspond à la valeur moyenne de la grande séparation repérée.
Elle est donc utilisée comme référence.
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Nous avons utilisé la méthode de Mosser &; Appourchaux (2009) pour obtenir une pre
mière estimation de la grande séparation moyenne (Az/0bs) et de la fréquence où se situe
le maximum d’oscillation (^max)- Cette estimation a été affinée en effectuant une corréla
tion croisée entre le spectre observé et un spectre synthétique construit grâce au motif
universel décrit dans l’équation (4.2). Pour la construction de ce spectre synthétique,
nous n’avons considéré que la présence des modes de pression dont la visibilité est la plus
significative, c’est à dire les modes radiaux {£ = 0), dipolaires {£ = 1) et quadrupolaires
(£ = 2). Les positions en fréquence de ces modes sont déterminées en utilisant le motif
universel (équation 4.2). L’amplitude des modes a été calculée en utilisant les relations
de Mosser et al. (2012c). Les modes ont été modélisés par des lorentziennes avec une
largeur à mi-hauteur déterminée d’après les résultats de Belkacem et al. (2012).
La corrélation est alors effectué entre le spectre synthétique et le spectre observé pour
différentes valeurs de Azz0bs située dans un intervalle de fréquence correspondant à ±5%
de la valeur initiale de A^0bs. La valeur de Az/0bs pour laquelle la corrélation entre le
spectre synthétique et le spectre observé est la plus importante (voir Figure 4.2 pour un
exemple de corrélation) correspond alors à la valeur que nous allons utiliser par la suite.
Les barres d’erreur sur ce paramètre ont été déterminées par la méthode décrite dans la
partie A.3 de Mosser &; Appourchaux (2009).
4.3.3.2 Grande séparation locale : Azfin)
La grande séparation locale est directement déduite des fréquences observées par la re
lation
a / \ ^71+1,0 ^Tl—1,0 (a n\
Ais(n) = (4.6)
Cette valeur de la grande séparation correspond à une moyenne de la grande séparation
effectuée sur trois ordres. Ceci a été choisi afin d’éviter de prendre en compte les petites
variations locales de la grande séparation possiblement dues à des biais locaux (excitation
stochastique des modes, présence d’un mode non identifié à proximité du mode radial,...),
nous permettant ainsi de nous concentrer sur les variations ayant lieu sur un grand
nombre d’ordres.
Pour les modes radiaux repérés aux extrémités du spectre, cette relation ne peut être
appliquée. Nous avons donc calculé Av{n) en effectuant la différence entre les modes
radiaux consécutifs (Av(n) = ^o-^n-i.o)- La fréquence correspondant à chaque valeur
de Au(n) calculée a été prise comme étant la valeur moyenne des fréquences des deux
modes radiaux dont on s’est servi pour chaque calcul de Au(n) (figure (4.3)).
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Figure 4.2: Densité spectrale de puissance (PSD) de l’étoile KIC892738 en fonction
de la fréquence (en noir). Par-dessus cette PSD est ajusté un spectre synthétique (en
rouge) composé des modes de pression les plus visibles d’un spectre d’oscillation de
géante, c’est à dire les modes radiaux, dipolaires et quadrupolaires.
4.3.4 Ajustement d’un modèle représentant la discontinuité correspon
dant à la seconde ionisation de l’hélium
En dérivant l’équation (4.2) par rapport à l’ordre radial n, on obtient la variation
855 théorique de la grande séparation avec la fréquence :
A^afin) = (1 + a(n - nmax))Auohs. (4.7)
D’après le développement asymptotique au deuxième ordre, la grande séparation devrait
croître linéairement avec la fréquence suivant le paramètre de courbure a. Nous allons
donc devoir soustraire ce dernier pour que les seules variations restantes soient dues aux
glitches. Si l’on se réfère à Mosser et al. (2013) la courbure est théoriquement la même
860 pour chaque étoile à grande séparation donnée, nous avons donc utilisé cette relation
pour soustraire la même composante pour chaque étoile :
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V (yliHz)
Figure 4.3: Grande séparation locale en fonction de la fréquence pour l’étoile
KIC1872166. On peut observer une pente moyenne sur la grande séparation due à
la courbure du spectre et des oscillations autour de cette pente qui correspondent aux
modulations dues à la discontinuité. La ligne bleue en pointillée est la courbure moyenne
donnée par Mosser et al. (2013). La ligne pointillée rouge est la valeur de la courbure
observée pour cette étoile.
a = O.OISA^'32. (4.8)
Cette relation a pour avantage de produire une description du paramètre de courbure
uniquement, sans que les modulations due à la présence des discontinuités influencent
sa valeur. En effet, la valeur de la courbure observée est profondément affectée par les
variations locales dues aux glitches. Hekker et al. (2013) a démontré que lorsque peu
d’ordres radiaux étaient pris en compte, la valeur de la courbure était surestimée. Elle
n’était correctement évaluée que lorsqu’on pouvait repérer des modes sur plus d’une
dizaine d’ordres radiaux dans le spectre, ce que l’on ne peut pas réaliser avec les données
Kepler actuelles. Nous avons donc pris en compte la valeur moyenne observée de ce
paramètre de courbure telle que présente dans l’équation (4.8).
Nous avons soustrait les valeurs observées de Av{n) aux valeurs théoriques (Au.is(n))
pour retirer toute perturbation qui n’est pas due aux glitches (figure (4.4)) :
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iSg.obs = Ai/(n) - Ai/„(n). (4.9)
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Figure 4.4: Grande séparation locale en fonction de la fréquence pour l’étoile
KIC1872166 après la suppression du terme de courbure. La ligne pointillée noire
représente l’ajustement effectué pour cette étoile avec l’équation (4.10). Les incerti
tudes représentées correspondent aux barres d’erreur à 1er
Une autre méthode aurait été d’ajuster la courbure avec les autres paramètres liés à la
discontinuité. Ceci n’a pas été choisi, car cela rajoute un paramètre libre alors que le
nombre de modes radiaux mesurés pour chaque spectre dépasse rarement 6. D’autant
plus qu’une valeur moyenne de ce paramètre est déjà connue.
Comme nous l’avons détaillé, plusieurs discontinuités sont présentes dans une étoile.
Pour les géantes rouges, les régions d’ionisation de l’hydrogène et la première ionisation
de l’hélium se situent très près de la surface stellaire et ont donc un impact négligeable
sur les fréquences des modes. L’interface entre la zone convective et la zone radiative est
elle située dans les couches les plus profondes de l’étoile et son amplitude est bien moins
importante que celle correspondant à la région de seconde ionisation de l’hélium (Miglio
et al. 2010). Pour ces étoiles, la région de seconde ionisation de l’hélium est de loin la
discontinuité la plus importante. De plus, le faible nombre de modes radiaux repérés ne
permet pas de prendre en compte de nombreux paramètres dans la modulation repérée.
Pour ces raisons, nous allons donc considérer qu’il n’existe qu’une seule discontinuité
impliquant une variation sinusoïdale de la position en fréquence des modes de pression.
On ajuste ensuite le modèle de glitches tels que décrits par l’équation (4.3)
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£g,obs = ^A^obs COS + ’ (4-10)
A étant l’amplitude relative de l’oscillation ramenée sur A^0bs, G la période relative de
l’oscillation ramenée sur Ai/0bs et </>, la phase de l’oscillation par rapport à ^max-
Nous avons utilisé une méthode de y2 pour ajuster la valeur des paramètres. Les erreurs
sur ceux-ci ont été extraites par le calcul de la matrice hessienne, en tenant compte des
corrélations entre les différentes valeurs de Ægt0bs mesurées.
Nous avons réussi à extraire une modulation pour 546 des étoiles analysées, c’est à dire
environ la moitié de l’échantillon. Ceci correspond au nombre d’étoiles pour lesquelles
l’ajustement effectué a convergé. Les raisons de la non-convergence du programme sont
principalement liées à un rapport signal à bruit de leur spectre trop faible ou à un nombre
de modes radiaux repérés trop peu important.
4.4 Les caractéristiques de la discontinuité repérés
4.4.1 Période et rayon acoustique
Les résultats sur les périodes de la modulation due aux glitches sont montrés sur la figure
(4.5). Celles-ci ne présentent que peu de variations avec la grande séparation bien que
l’on puisse noter une forte dispersion dans les valeurs pour les étoiles du clump. Les
valeurs moyennes de périodes correspondent à G ~ 3.08 ±0.65 pour les étoiles de la RGB
et G — 3.83 ± 0.88 pour les étoiles du clump. Ces dernières ont des valeurs de périodes
plus élevées que les étoiles de la RGB d’environ 30%. On note également qu’une partie
des étoiles de la RGB ont une période relative élevée comparée à la majeure partie ; ce
phénomène n’a pas encore été expliqué.
Ces valeurs de périodes sont inférieures à la valeur moyenne du nombre de modes radiaux
repérés pour ce type d’étoiles qui s’élève au nombre de 6. Ceci met en valeur le fait que la
grande séparation globale, mesurée sur un grand nombre d’ordres ne sera que peu génée
par les fluctuations locales dues aux glitches, au contraire de la grande séparation locale
(une mesure de Ai/0bs effectuée sur une partie du spectre d’oscillation).
La période des oscillations mesurée est directement reliée à la profondeur acoustique de
la discontinuité qui l’a engendrée (Gough 1990; Mazumdar et al 2014) :
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Figure 4.5: Haut-. Période relative mesurée Q en fonction de la grande séparation.
Les losanges rouges représentent les étoiles du clump et les triangles bleus les étoiles
de la RGB. La ligne noire représente la valeur du nombre maximum de modes radiaux
pouvant être observé dans une étoile après les 4 ans d’observations de Kepler. Les
incertitudes représentées correspondent aux barres d’erreur à la. Bas: Histogramme
représentant la période relative mesurée Ç. La ligne rouge en pointillée représente les
étoiles du clump et la ligne bleue celles de la RGB.
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1 fRs dr
2ÇAvobs =Tg = fi Vs’ (4'n)
où Tg est la profondeur acoustique de la discontinuité, rg correspond à la position de la
discontinuité dans l’étoile et Rs est son rayon total.
Si on prend le centre de l’étoile comme référence, on peut définir également Tg le rayon
acoustique de la discontinuité :
On peut relier les deux paramètres par la relation : rg = Tq — Tg avec Tq le rayon
acoustique total de l’étoile. Etant donné que la grande séparation dépend directement
du rayon acoustique total de l’étoile (équation (3.6)), on peut écrire : Tq = l/(2Ai/0bs).
De ce fait, on peut relier le rayon acoustique à la période des oscillations mesurées :
Tg 2Ai/obs (4 2a) (413)
Les résultats comparés aux modèles du code CESAM2k décrites dans Belkacem et al.
(2012) montrent que l’on a un accord avec les étoiles de la RGB. Les étoiles du clump,
en revanche, ont une valeur de Tg plus importante que les étoiles de la RGB. Suivant
les prédictions des modèles, ceci ne devrait pas être le cas. Les étoiles du clump ayant
une masse et une température similaire aux étoiles de la RGB, on s’attend à trouver
des résultats équivalents. Pour l’instant, nous n’avons pas d’explication quant à ce
comportement.
4.4.2 Amplitude de la modulation et abondance d’hélium
Les résultats pour les amplitudes de la discontinuité sont affichés sur la figure (4.7). Ils
montrent que l’amplitude des modulations dues aux discontinuités augmente au cours
de l’évolution de l’étoile, lorsque la grande séparation diminue. Les étoiles du clump
semblent par contre posséder une valeur de l’amplitude relative constante en fonction de
la grande séparation, ce qui n’est pas étonnant étant donné que ces étoiles en sont toutes
au même stade évolutif. Nous avons testé si l’absence d’un paramètre permettant un
amortissement de l’amplitude en fonction de la fréquence affectait les résultats et nous
nous sommes aperçu que ce n’était pas le cas. Nous avons fait de même pour évaluer
l’incidence de la courbure sur les résultats et nous avons conclu qu’un changement des
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Figure 4.6: Rayon acoustique de la discontinuité en fonction de la grande séparation.
Les losanges rouges représentent les étoiles du clump et les triangles bleus les étoiles
de la RGB. Les incertitudes représentées correspondent aux barres d’erreur à la. La
courbe verte pâle indique la position en rayon acoustique de la discontinuité liée à la
région de seconde ionisation de l’hélium pour une étoile de 1 Mq. La courbe vert foncée
indique la même chose pour une étoile de IAMq
paramètres de la courbure de 50% n’affectait pas nos conclusions.
945
L’amplitude des oscillations est directement liée à l’amplitude de la discontinuité présente
dans la vitesse du son. Une augmentation de l’amplitude des oscillations au cours de
l’évolution de l’étoile peut donc signifier une augmentation de l’amplitude de la discon
tinuité. Ce phénomène se retrouve dans les modélisations (Hekker et al. 2011). Pour la
950 discontinuité liée à la région de seconde ionisation de l’hélium, l’amplitude est directe
ment liée à la quantité d’hélium présente dans l’enveloppe de l’étoile. Or cette quantité
varie au cours de son évolution, notamment au niveau du premier “dredge-up" où une
partie de l’hélium du cœur de l’étoile est amenée dans l’enveloppe. Ceci pourrait expli
quer pourquoi les modulations observées dans les étoiles du clump ont une amplitude
955 plus importante que pour les étoiles de la RGB.
L’amplitude de l’oscillation mesurée étant liée à la quantité d’hélium présente dans
l’enveloppe de l’étoile, on peut se demander s’il est possible d’en retirer une estima
tion à partir des observations que nous avons obtenus. Récemment, l’étude menée par
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Figure 4.7: Amplitude relative A mesurée en fonction de la grande séparation globale.
Les losanges rouges représentent les étoiles du clump et les triangles bleus les étoiles de
la RGB. Les incertitudes représentées correspondent aux barres d’erreur à la.
Broomhall et al. (2014) a montré que deux étoiles avec des abondances en hélium très
différentes (Y = 0.25 et Y = 0.4) mais avec une grande séparation identique était très
difficile à différencier avec les données actuelles. Il faudrait, d’après eux, plus de 10 ans
d’observations pour y parvenir. Les incertitudes que nous avons obtenues au cours de
cette étude sont similaires à celles de (Broomhall et al. 2014), semblant donc confirmer
leurs conclusions.
4.4.3 Mise en évidence d’une différence de phase entre les différents
stades évolutifs des étoiles géantes
Au cours de notre étude, la phase des oscillations centrée en nmax s’est révélée avoir deux
comportements distincts suivant le stade évolutif de l’étoile (figure (4.8)). Les étoiles de
la RGB possèdent une phase comprise entre 1 et 3 radians, et les étoiles du clump entre
—2 et 1 radians. Il est à noter qu’une transition semble s’opérer vers de petites valeurs
en phase pour les étoiles de la RGB dont la valeur de la grande séparation est inférieure
à 6^tHz. Ceci peut être la signature d’un changement de structure interne, peut-être lié
au bump. A nouveau, l’impact de la courbure choisie ou celle du modèle de glitch ont
été étudiés et un changement de même nature que décrit précédemment n’influe pas sur
les résultats. Cette distinction est donc réelle. Elle a d’ailleurs déjà été révélée par une
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Figure 4.8: Haut Phase 0 de la modulation en fonction de la grande séparation
globale. Les losanges rouges représentent les étoiles du clump et les triangles bleus les
étoiles de la RGB. Les incertitudes représentées correspondent aux barres d’erreur à
la. Bas: Histogramme de ce même paramètre. Les losanges rouges représentent les
étoiles du clump et les triangles bleus les étoiles de la RGB.
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Figure 4.9: Masse de l’étoile en fonction de la phase de la modulation due aux
discontinuité de structure. Les losanges rouges représentent les étoiles du clump et les
triangles bleus les étoiles de la RGB. La boite noire présente en haut à droite symbolise
l’amplitude typique des incertitudes pour les paramètres décrits précédemment.
autre étude (Kallinger et al. 2012), bien que celle-ci ne l’attribuait pas à un phénomène
physique. Cette différence de phase va provoquer un comportement différent de la grande
séparation locale, ce qui nous encourage à dire qu’une mesure de la grande séparation
doit être globale, effectuée sur le plus d’ordres possibles, afin d’être précise. La mesure
de la grand séparation locale à ^max amène une nouvelle méthode de détermination de
l’état évolutif de l’étoile uniquement basée sur la détermination de la position des modes
radiaux.
Une étude effectuée par Christensen-Dalsgaard et al. (2014) a apporté un commencement
d’explication à cette différence de phase, liant cette dernière aux couches supérieures de
l’étoile. D’après cette étude, les étoiles du clump ont une plus grande partie de leur masse
concentrée dans leur cœur. La masse volumique plus faible des couches supérieures de
l’étoile entraîne une modification de la structure des couches supérieures de l’étoile et
donc de l'exposant adiabatique. La position de la discontinuité liée à la seconde ionisa
tion de l’hélium est donc modifiée et impacte la phase de la modulation observée.
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La masse et le rayon de l’étoile pouvent être déduite par les relations d’échelle (Kallinger
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et al. 2010) présentes entre les paramètres sismiques Au et umax et les paramètres
995 physiques de l’étoile (masse et rayon). Nous avons donc calculé ces paramètres en fonction
de nos mesures sismiques et nous les avons comparés aux caractéristiques des glitches.
Seulement la phase semble être affectées par ceux-ci (Figure (4.9)). En effet, nous avons
mis à jour une dépendance de la phase des étoiles du clump par rapport à la masse de
l’étoile. Cette dépendence n’est, pour l’instant, pas expliquée par les modèles.
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ABSTRACT
Context. The space-borne missions CoRoT and Kepler hâve provided a large amount of précisé photometric data. Among
the stars observed, red giants show a rich oscillation pattern that allows their précisé characterization. Long-duration
observations allow for investigating the fine structure of this oscillation pattern
Aims. A common pattern of oscillation frequency was observed in red giant stars, which corresponds to the second-order
development of the asymptotic theory. This pattern, called the universal red giant oscillation pattern, describes the
frequencies of stellar acoustic modes. We aim to investigate the déviations observed from this universal pattern, thereby
characterizing them in terms of the location of the second ionization zone of hélium. We also show how this seismic
signature dépends on stellar évolution.
Methods. We measurcd the frequencies of radial modes with a maximum likelihood estimator method, then we identified
a modulation corresponding to the departure from the universal oscillation pattern.
Results. We identify the modulation component of the radial mode frequency spacings in more than five hundred red
giants. The variation in the modulation that we observe at different evolutionary States brings new constraints on the
interior models for these stars. We also dérivé an updated form of the universal pattern that accounts for the modulation
and provides highly précisé radial frequencies.
Key words. Stars: oscillations - Stars: interiors - Stars: évolution - Methods: data analysis
1. Introduction
The space-borne photometric missions CoRoT (Baglin
et al. 2006) and Kepler (Borucki et al. 2010) hâve observed
many red giants and led to substantial results. It has been
5 shown that oscillations in red giants are similar to those
seen in main-sequence solar-like stars (De Ridder et al.
2009; Bedding et al. 2010). Characterization of the oscilla
tion modes in red-giant spectra leads to reliable estimations
of the mass and the radius of the stars (e.g., Kallinger et al.
10 2010). For many of them, it is possible to characterize the
stellar core, hence provide information on the evolutionary
State of the star (Beck et al. 2011; Bedding et al. 2011) and
on the core rotation (Beck et al. 2012; Mosser et al. 2012a).
Pulsating red-giant stars are characterized by two
15 distinct résonant cavities, the core and the envelope.
Gravity(g) waves only propagate in the radiative core. The
inner turning point of the acoustic(p) modes is located near
the external edge of the radiative région, and their outer
turning point is near the surface of the star. In a red-giant
star, the transition région between the two cavities is nar- 20
row, which leads to possibly efficient coupling between p
and g waves and gives rise to the so-called mixed modes
(e.g., Beck et al. 2011; Mosser et al. 2012b). These modes
behave as acoustic modes in the envelope and gravity modes
in the core. Because of the nature of g-modes, the radial 25
modes cannot couple, but dipolar and quadrupolar modes
can be strongly coupled.
Radial solar-like oscillations, as observed in red giant
spectra, hâve been identified as pressure modes that resuit
from acoustic waves stochastically excited by convection 30
in the outer layers of the star. The observed pressure
mode pattern has been depicted in a canonical form, called
the universal red-giant oscillation pattern (Mosser et al.
2011). This canonical form describes the regularity of the
pressure mode pattern characterized by two quantities: the 35
frequency i/max of maximum oscillation and the mean fre
quency différence Ai/ between consecutive pressure modes
of same angular degree. From Mosser et al. (2013), we
can consider the observed pattern to be the translation of
the second-order asymptotic pattern described in Tassoul
1
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(1980) at low radial order.
It has long been predicted that sound-speed disconti-
nuities exist in star interiors and that they affect the ob-
served solar-like oscillations (e.g., Gough 1990). In red gi
ants, the main source of discontinuity is the région where
hélium undergoes its second ionization, as shown by Miglio
et al. (2010). The sharp sound-speed variations produce a
modulation in the observed oscillations frequencies, which
is called a glitch. In this paper, we aim to investigate the
déviations fforn the universal pattern, which are identified
as glitches. Glitches related to the second hélium ionization
zone were first measured in the Sun by Dziembowski et al.
(1991). Their existence in other solar-like pulsators was also
proposed (Monteiro k Thompson 1998) and measured for
the first tirne in a red giant by Miglio et al. (2010).
Glitches hâve been also observed in main-sequence stars
showing solar-like oscillations (e.g., Mazumdar et al. 2012).
The study of glitches in red giants is intended to improve
the understanding of their internai structure, to evaluate
the ainount of hélium présent in their envelopes and to
characterize their evolutionary States (e.g., Broomhall
et al. 2014). For example, the amplitude of the glitch
related to the région of second ionization of hélium is
directly correlated to the amount of hélium présent in the
envelope.
We use stars with an evolutionary State already deter-
mined by Mosser et al. (2014) in order to investigate the
behaviour of the glitches as a function of the evolution
ary status. In Section 2, we detail the extraction of the
radial frequencies of the stars. Section 3 provides a descrip
tion of the oscillation pattern used as a global référencé. In
Section 4, we characterize the remaining modulation iden
tified as glitches. In Section 5, we discuss the relationship
between the measured parameters and compare them to
prédictions made by previous models (e.g., Broomhall et al.
2014; Christensen-Dalsgaard et al. 2014). Section 6 is de-
voted to conclusions.
2. Data analysis method
2.1. Data set
We used the long-cadence data from Kepler with the max
imum available length, up to the quarter Q17, correspond-
ing to 1470 days of photometric observation. Original light
curves were processed and corrected from phenomenologi-
cal effects such as outliers, jump and drifts according to the
method of Garcia et al. (2011). We used the set of 1142 stars
for which Mosser et al. (2014) deduced the evolutionary sta
tus from the identification of the inixed-mode pattern. This
allowed us to select oscillation spectra with a high signal-
to-noise ratio as measured by an autocorrélation amplitude
above 50 (Mosser k Appourchaux 2009)
2.2. Radial mode fitting method
As indicated previously, dipolar and quadrupolar modes
in red giant stars oscillation spectra hâve a inixed com-
ponent. They hâve, then, a complex frequency pattern.
Consequently, we hâve focused on radial modes only.
The universal pattern predicts the positions of modes
using the so-called large séparation which is the average fre- 100
quency séparation between modes of the same degree and
consecutive order. A first estimate of the frequency position
of radial modes is determined with this universal pattern
(Mosser et al. 2011). This guess is refined by automatically
locating the nearby local rnaxima in the smoothed spec- 105
trum within a range of frequencies équivalent to a tenth of
the large frequency séparation. These local peaks are con-
sidered to be reliable modes when their heights are above
a threshold value corresponding to the rejection of the Ho
hypothesis with a confidence level of 99.9%. 110
We then consider small frequency Windows around
each separate radial mode. We fit a Lorentzian model to
these modes using the maximum likelihood estimator tech
nique described in Toutain &: Appourchaux (1994) and
Appourchaux (2014). The structure is fitted as a number 115
of Lorentzians plus a background component (Fig. 1) fol-
lowing the model of Barban et al. (2010)
Q
P(v) = Yl M{k,v) + B{v), (1)
k=1
where Q is the number of modes modelled by a Lorentzian
function M(k,v), and B(y) is the background noise in the
power spectrum modelled as a linear function of v, i.e a 4- 120
bi>k. Several alternative forms of the background were tried
(e.g., Mathur et al. 2011), and we found that a change in
the background component has a negligible impact on the
measured frequencies of the radial modes. Q may be greater
than 2 when dipole mixed modes are présent or when the 125
quadrupole modes are split by rotation.
M(k, v) is a Lorentzian profile
where Hk is the height of the Lorentzian profile, Uk is the
oscillation mode frequency, and T*, is the mode linewidth
(FWHM) with T*, = l/{ixr), r being the mode lifetiine. 130
This method provides realistic uncertainties on the déter
mination of the mode frequency. The rriean value of the un
certainties we obtained for our set of stars is about 10 nHz.
We checked that the modelling of the background does not
modify the fît of the modes frequencies and found that it 135
has a negligible impact on the frequency position measured
for the fitted modes. The position of the radial modes are
then checked by eye for vérification purposes: a non-radial
mode could be mistakenly identified as a radial mode.
The aim of this section is to describe how we measure acous-
tic glitches. This ineasureinent relies on the précisé identi
fication of radial-mode frequency spacing. Since there is no
unique définition of those spacings, we hâve to introduce
different notations. The mean observed large séparation is 145
denoted (Av). A weighted mean large séparation over a
broad range of order was used to measure this parameter.
The observed différence between individual radial mode fre
quencies is denoted by Av(n) and Ai/up (n) is used for the
référencé values provided by the universal pattern. 150
3. Glitches inference
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Fig. 1: Power density spectrum (PSD) of the red clump star
KIC2303367. The peak around 32.1 pHz is a radial mode and
the peak on the left is the nearby i = 2 mode. The Lorentzian
fits are shown with the solid green Une.
3.1. Détermination of the global large séparation (An)
Since red giant stars pulsate at medium to low radial
order (the typical radial orders at which red giant stars
pulsate are about 10 by comparison with around 20 for
155 main-sequence stars), second-order terms in the asymptotic
expansion need to be considered.
The autocorrélation method described in Mosser &
Appourchaux (2009) provides a first approximation of the
160 global large séparation (An) and of the frequency nmax of
maximum oscillation power. As with any method, this auto-
mated method is affected by the so-called réalisation noise
due to stochastic excitation of short-lived waves (Fig. 1).
A way to lower this noise is provided by the universal pat-
165 tern (Mosser et al. 2011). In practice, the corrélation of the
observed spectrum with a synthetic spectrum allows us to
substantially reduce this noise. It follows that this auto-
mated method gives précisé results, even at low frequency
(Hekker et al. 2012).
170 The universal pattern as introduced by Mosser et al.
(2011) for red giants describes the second-order term of the
asymptotic expansion with a curvature term a:
i/up(n,0)= (n + s + ^(n - nmax)2) (An), (3)
where e is the asymptotic offset and nmax is the radial or
der corresponding to the oscillation of maximum amplitude
175 defined by nmax = umax/Au — e. Note that nmax is not an
integer.
3.2. Détermination of the frequency différences An(n)
We calculate the local frequency séparation by computing
the frequency différences between consecutive radial modes.
180 We dérivé the local Au(ri) from the average over adjacent
modes,
A / \ ^71+1,0 Vn —1,0 / .\
Ai/(n) = —^ , (4)
where n is the radial order. At the edges of the measured
radial modes, we cannot use this équation and replace it
by the frequency différence between two consecutive radial
modes. The frequency référencé for each différence is taken 185
as the mid-point as the data values used to dérivé the différ
ence. The use of Eq. (4) to dérivé the frequency séparation
introduces corrélations since every radial mode frequency
is used for estimating two values of An(n). The frequency
séparation An(n) is correlated with An(n ± 2) but uncor- 190
related with An(n ±1). This corrélation is later taken into
account in the error budget.
The results for one star are shown in the top panel of
Fig. 2. Two notable features can be noticed: an upward
trend with increasing frequency which we associate with 195
the second-order term in the asymptotic expansion, and a
modulation that we later attribute to glitches.
3.3. Curvature
We can deduce the asymptotic dependence of the large sép
aration with the frequency from the dérivative of Eq. (3) 200
with respect to the radial order n:
AnVP(n) = (1 + a(n - nmax))(Au). (5)
According to the universal pattern, the variation of
Anup (n) is linear and only dépends on the curvature term.
As this asymptotic development is only valid for smooth
interiors, inner discontinuities will lead to a departure from 205
that pattern. In order to identify any modulation due to
internai discontinuities, we hâve to remove the curvature
term.
We used the relation
a = 0.015(Aiz)~°'32, (6)
which provides a consistent glitch-free description of the 210
curvature term averaged over a large number of stars
(Mosser et al. 2013). In fact, the curvature observed in an
individual star is affected by the existence of glitches. This
is illustrated in Fig. 2 (top), where it is évident that the lin
ear term is steeper when it is derived locally. Using it would 215
yield an overestimate of the asymptotic second-order effect
(Mosser et al. 2013). Hekker et al. (2013) showed that the
curvature is significantly overestimated when only a small
number of radial modes are used to dérivé it. We therefore
use Eq. (6) as a reliable formulation to specify a. We also 220
tested if a change in the a parameter modifies the results
obtained for the glitch measurement. We found that it is
important to use a consistent value of a for ail stars but
the précisé formulation is not crucial as long as the changes
are small (see section 4.4). 225
4. Measurements
4.1. Measuring the glitches for red giants
The methods used for measuring the modulation due to
the glitches were mostly developed for main-sequence stars
(Monteiro et al. 1994; Monteiro & Thompson 2005; Houdek 230
& Gough 2007). Two discontinuities are mainly considered:
the base of the convection zone and the hélium second
ionization région. In red giants, the dominant discontinuity
is the second hélium ionization zone, as shown by Miglio
et al. (2010). This work also pointed out that there are 235
too few identified modes to take ail discontinuities into
3
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Fig. 2: Top: Variation of the large séparation as a fonction of
frequency for the star KIC1872166. Error bars correspond
to the l-<7 uncertainties. The general trend is due to the
second-order term (the curvature) and the modulation is
due to the presence of acoustic glitches. The red dashed line
is a linear fit over the oscillations to estimate the curvature
parameter. The blue dashed line is the value of the rnean
curvature given by Mosser et al. (2013) Bottom: Variation
of the large séparation ôn as a fonction of frequency af-
ter suppressing the curvature term. The dotted-dashed line
shows a fit obtained for this star using Eq. (8).
account. Since the discontinuity of the second hélium ion-
ization is by far the most important one in red giants, we
can assume that there is only one modulation component
240 (Fig 2. of Miglio et al. 2010). Most of the methods used
to characterize the glitches describe them in a complex
way with a frequency-dependent amplitude (Monteiro &
Thompson 2005; Iloudek & Gough 2007; Mazumdar et al.
2014). Here, due to the low nuinber of modes measured
245 and the large uncertainties, we prefered to use that simple
fit.
We compute the différence between the observed local
large séparation and the theoretical local large séparation
250 predicted by the universal pattern:
(7)
0.06 r 'V'
0.05 b ’ ,
4 6 8 10 12 14 16 18
<Av> OuHz)
Fig. 3: Apparent curvature aQbs as a fonction of the large
séparation for each red giant stars. Clurnp stars are indi-
cated by red diamonds and RGB stars by blue triangles.
Error bars correspond to the 1er uncertainties. The solid
black line correspond to the value of the mean curvature a
found by Mosser et al. (2013)
We fitted an oscillatory component to the résultant fre
quency variations obtained after removal of the curvature
term from the measurements:
<5g,obs = A{Au) cos » (8)
where Q is the period of the oscillation expressed in units
of (Ai/), A is the amplitude of the oscillation in units of 255
(Ai/) and 0 is the phase of the oscillation centered on i/max.
We used a y2 minimisation to fit the three free parame-
ters. The uncertainties were extracted by the inversion of
the Hessian matrix constructed with a covariance matrix
(see Appendix A). This method takes the corrélation of the 260
frequency différence calculated with Eq. (4) into account.
An example of a fit is shown in the bottom panel of Fig. 2.
In some of the stars we analysed, the fit was unsuccess-
ful. This happens, for example, when the uncertainties on
the frequencies are too large. We choose to reject such fits 265
when the uncertainties on the period parameter were higher
than the measured value of the period.
It is important to note that the uncertainties on i/max
impact on the uncertainties measured for the phase param
eter. The error on i/max corresponds typically to a fifth of 270
the (Ai/) value. Therefore, following Eq. (8), an error on
i/max will translate into an error on the phase parameter of
about 2n/(5Ç). With Q ~ 4, this will quadratically add an
error of 0.3 rad on the phase. It is worth noting, that this
value is much smaller than the pattern found in Section 4.4 275
for this parameter.
4.2. Period of the modulation
We measured the dimensionless period Q for 546 stars. The
variation of the period as a fonction of the large séparation
is shown in Fig. 4. The dimensionless period Q shows no 280
significant trend with (Ai/) over a large range. The clurnp
star values show a higher dispersion than the RGB stars.
We can however note a second branch of RGB stars with<5g,obs = Ai/(n) - At/up(n).
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Fig. 4: Top: Dimensionless period Ç of the modulation mea-
sured as a function of the large séparation. Clump stars are
indicated by red diamonds and RGB stars by blue triangles.
Error bars correspond to the 1er uncertainties. The dashed
black line indicates the maximum number of radial modes
observable in a red giant spectrum. Bottom: Histogram of
the dimensionless period Q. Clump stars are indicated by
the red dashed line and RGB stars by the blue line.
much higher period values. As of now, there is no expla-
285 nation toward this behaviour. The mean glitch periods are
Ç ~ 3.08±0.65 for RGB and G — 3.83±0.88 for clump stars,
higher than for RGB stars by approximately 30 %. Such val
ues are similar to the periods predicted by the models for
this kind of star (Broomhall et al. 2014).
290 The values found for the glitch periods are less than
the typical number of radial modes measured in red
giant, which is around 6. As the global large séparation
measurement takes ail radial modes frequencies into
account, we infer that glitches are smoothed out when
295 the mean large séparation is measured globally. As a
conséquence, the glitches hâve liinited influence on a global
measurement of the large séparation. On the contrary, they
may considerably affect local measurements, as shown by
Kaïlinger et al. (2012).
300
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Fig. 5: Dimensionless amplitude A of the modulation mea
sured as a function of the large séparation. Clump stars are
indicated by red diamonds and RGB stars by blue triangles.
Error bars correspond to the lcr uncertainties.
4.3. Amplitude of the modulation
The variation of the dimensionless amplitude A as a func
tion of the large séparation is plotted in Fig. 5. It shows that
the relative amplitude of the modulation A for RGB stars
increases when the large séparation decreases as a couse- 305
quence of stellar évolution. Clump stars hâve roughly con
sistent amplitudes within the uncertainties. There is some
evidence that the amplitudes for secondary clump stars are
higher than for RGB stars. We checked that these phenom-
ena were not due to the exclusion of a frequency dépendent 310
amplitude in the fit.
We can now dérivé a relationship between the relative
amplitude and (Au).
A = a(An)b, (9)
with a = 0.06 ± 0.01 and b — —0.88 ± 0.05 for RGB stars
with (An) in pHz. The absolute amplitude (i.e. the product 315
of A and (An)) shows alrnost no dependence with (An)
since the power index b is close to —1, as derived from
models (Broomhall et al. 2014).
Stellar évolution models show that the amplitude of the
discontinuity in the adiabatic exponent increases when the 320
star evolves up the RGB. Such an increase is also présent in
the sound-speed profile (e.g., Hekker et al. 2011). The am
plitude of the discontinuity strongly dépends on the amount
of hélium in the convective envelope of the star. During the
red giant évolution, a structure change at, e.g., the luminos- 325
ity bump could bring additional hélium in the convective
envelope of the star. As a resuit, a larger discontinuity due
to the hélium second ionization zone is expected. It could
explain why clump stars hâve a slightly larger observed
glitch amplitude than RGB stars below the bump. 330
4.4. Phase of the modulation
We now turn to a considération of the measured phase (f>
of the oscillation due to the glitch. This parameter shows
complex variation (Fig. 6). Ail clump stars hâve a phase
between —2 rad and 1 rad, whereas RGB stars hâve (f> 335
5
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Fig. 6: Phase (p of the modulation measured as a function
of the global large séparation. Cluinp stars are indicated by
red diamonds and RGB stars by blue triangles. Error bars
correspond to the la uncertainties. Bottorn: Histograin of
the phase 4>. Clump stars are indicated by the red dashed
line and RGB stars by the blue line.
of a variation in internai structure related to the luminosity
bump (Lagarde et al. 2012).
4.5. On simulated data
We hâve performed tests to evaluate the statistical stability 360
of the fit of the glitches (Eq. 8). First, we hâve tested the
influence of pure noise on the universal oscillation pattern.
Synthetic radial mode frequencies hâve been created, based
on the asymptotic pattern and including a sinus-like mod
ulation. A random shift has been added to each frequency, 365
corresponding to a gaussian noise component. We then de-
duced the local large séparation frorn these frequencies. We
hâve used the fitting program to extract the components
of a spurious glitch signal introduced by this noise compo
nent. The results obtained with one thousand simulations 370
indicate that there is a preferance in favour of the détection
of spurious, low period signais (Q around 2.5) independent
of the large séparation or the signal-to-noise ratio. These
low periods are associated with random phases and ampli
tudes. These characteristics are typical of the white noise 375
and do not correspond to the signal we observe. Hence, this
first set of simulation proves that what we observe for the
phase and period parameters is definitely not due to noise.
We performed a second test, with the addition of a sinu
soïdal modulation to the oscillation pattern. Various levels 380
of noise were considered. The parameters of the sinusoïdal
component could be retrieved, even at low signal-to-noise
ratio (S/N — 1). These results confirmed that the analysis
is relevant, even when only five radial orders are considered.
We however noticed a small bias on the inferred period. 385
Further tests hâve been performed to provide an estimate
of this bias. For a modulation period G of the sinusoidal
component, the fit provides a period Q* = 1.03Ç? + 0.64.
Periods were calibrated to take that phenomenon into ac-
count. Similar tests hâve shown that the phases and am- 390
plitudes are reliably measured. We also tested for the im
portance of the nuinber of orders included in the data. We
found that a modification from 10 to 5 radial orders give
consistent results within 10 %.
between 1 rad and 3 rad. This phase shift between clump
and RGB stars is systematically observed. We investigated
the influence of the curvature term on these results and
found that a curvature change as high as 50% does not
340 influence the trend. Thus, the différence between clump
and RGB stars is real and is not an artefact of the data
Processing.
To investigate the conséquences of this phase différence,
345 we consider the phase at the order corresponding to the in
dex nmax of the maximum oscillation signal. Following Eq.
(8), if the star has a phase ~ 0 like clump stars, the local
large séparation measured will be overestimated. On the
contrary, if the star has a phase ~ n like RGB stars, the
350 local large séparation will be slightly underestimated, as
shown in Section 5.5. This property can be used to déter
mine the evolutionary stage of the stars, as discussed in the
section 5.3.
Additionally, we note the transition to lower values of
355 the (p parameter for RGB stars with a large séparation be-
low 6 pHz. This could possibly correspond to the signature
5. Discussion 395
In this section we interpret our results in terms of phys-
ical quantities and compare them to stellar models. The
modelling of the glitch is then combined with the universal
pattern to provide a précisé fit of radial frequencies.
5.1. Acoustic radius of the Hell ionization région 400
Any structure discontinuity induces a seismic signature
characterized by its acoustic radius (e.g., Gough 1990). The
measured period G is directly related to the acoustic depth
of the glitch (Mazumdar et al. 2014)
1
2£<A*z) ~ Ta (10)
where cs is the adiabatic Sound speed, t9 is the acoustic 405
depth of the glitch, rg is its radial position and Rs is the
seismic radius of the star. If the centre of the star is taken
as a reference, we can define the acoustic radius as:
6
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Fig. 7: Acoustic radius of the discontinuity related to the
second hélium ionization zone as a function of the global
large séparation. Clump stars are indicated by red dia-
monds and RGB stars by blue triangles. Error bars corre
spond to the lcr uncertainties. The light green line indicates
the theoretical acoustic radius of the second hélium ioniza
tion zone for a 1M0 star during the RGB phase. The dark
green line gives the same information for a 1.4M0 star.
We can relate the two physical parameters by the relation
tg = Tb — Tg, with To the total acoustic radius of the star.
The large séparation is also related to the stellar acous
tic diameter. However, the global large séparation (Au) we
measure is different from the theoretical large séparation,
called asymptotic large séparation AuliS (Mosser et al. 2013)
where cs is the sound speed. However, Belkacem et al.
(2013) hâve shown that (Au) provides a valuable approxi
mation for deducing the mass up to 10% and radius of the
star up to 5 %. Hence, we use it in this work.
Since the large séparation dépends on the total acoustic
radius of the star, we can write To = 1/(2(Au)). Thus, we
can relate the acoustic radius to the period measured:
Tg = 2(Au) (1-2ê)' (13)
The measured Tg are compared to results from CESAM2k
models in Fig. 7. The models used are described in
Belkacem et al. (2012). The conclusions obtained for these
models are confirmed by other simulations done by, e.g.,
Miglio et al. (2010).
There is a reasonable agreement between the observed
and modelled values of the acoustic radius for RGB stars
but a clear discrepancy for clump stars (Fig. 7). Simulations
show that a clump star and a RGB star with the same mass
and radius should hâve about the same acoustic radius Tg.
This is not what we observe. These are the first extensive
masurements of the acoustic radius of the hélium ionization
zone in clump stars, the discrepancy that we observe could 435
either be due to the difficulty to model clump stars, or to
another poorly known phenomenon like the mass loss at
the tip of the red giant branch. We leave an exploration of
the reasons for this discrepancy to future work.
5.2. Measuring the hélium abundance with glitches? 440
Broomhall et al. (2014) hâve shown that red giants with
similar (Au) but with different amount of hélium show very
similar glitch amplitude. Owing to the large uncertainties
we observe on these amplitudes, we hâve not been able to
extract information on the hélium abundance présent in 445
these stars. Furthermore, at this stage we do not identify
any way to improve the ineasurement and dérivé quantita
tive information on the hélium content in red giants from
the glitches.
5.3. Measuring the evolutionary stage 450
Previous work has shown a partition of red giants, depend-
ing on their evolutionary States, based on the e offset (Fig.
3b of Bedding et al. 2011: Kallinger et al. 2012). This pa-
rameter e in the asymptotic expansion is equal to 1/4 in the
asymptotic relation (Tassoul 1980). Its value transferred in 455
the universal pattern (Eq. 3) is significantly different and
varies with (Au). The link between = 1/4 and the ob
served values e((Au)) is however totally explained by the
use of different définitions of the large séparation (Mosser
et al. 2013). The différence Ae = eciump — £rgb between 460
clump stars and RGB stars with similar (Au) is, according
to Kallinger et al. (2012), —0.15. These results are derived
from a local analysis of the radial spectrum.
Our approach, based on a global description with a
global measurement of the large séparation and a generic 465
description of the radial oscillation pattern, gives an in
terprétation of the physical origin of the différence. We
did not find any e offset between clump stars and RGB
stars but we observed that the glitch component modi
fies the local measurement of the large séparation with a 470
relative variation of —0.5% for RGB stars and +1% for
clump stars. This translates into a change in the e param-
eter (5e = —(n + e) 5 log(A;/) according to the dérivation
of Eq. (3)), corresponding to £ciump = +0.05 for RGB stars
and £rgb — —0.1 for clump stars with (A^) = 4^Hz. The 475
différence between clump stars and RGB stars is there-
fore Ae = —0.15 in agreement with local measurements
(Kallinger et al. 2012).
The différence reported by Kallinger et al. (2012) has
been noted for a vast majority of red giants. We can there- 480
fore conclude that our results, reduced to a limited subset
of red giants showing enough oscillation modes, can be ex-
tended to ail red giants. Therefore, this work justifies the
analysis triade by Kallinger et al. (2012) for distinguishing
RGB and clump stars. Alternatively, measuring the phase 485
shift (Eq. 8) provides similar information.
So, we hâve now two methods for measuring the
evolutionary stage of red giants, either based on the mixed
modes (e.g., Bedding et al. 2011; Mosser et al. 2012b), or
based on the glitch phases (Kallinger et al. 2012). Grosjean 490
et al. (2014) recently confirmed that gravity-dominated
mixed modes in low-mass stars with Au less than 6 /iHz
hâve small heights. This hampers the use of mixed modes
7
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Fig. 8: Stellar masses in function of the phase of the modula
tion. Clump stars are indicated by red diamonds and RGB
stars by blue triangles. The black box in the right corner
of the figure corresponds to the typical la uncertainties for
these parameters
for determining the evolutionary stage and reinforces the
495 importance of the measurement of the evolutionary States
only from radial modes.
5.4. Mass dependence
Based on the measured (Au) and umiLX and on the temper-
500 ature of the star given by Huber et al. (2014), we deduced
the approximate mass and radius of the star from the usual
scaling relations (Kallinger et al. 2010; Mosser et al. 2013).
We then investigated the mass dependence of the differ
ent glitch modulation parameters. Only the phase shows a
505 clear variation with the stellar mass (Fig. 8). We did not
find any corrélations between the mass and other parame
ters (period and amplitude). Phases of the clump stars hâve
a clear mass dependence: clump stars with a high mass hâve
a higher phase than clump stars with a lower mass. This
510 mass dependence is not seen for RGB stars.
The observed relation between the phase and the mass is
clear but remains purely empirical. Its physical basis needs
to be established. More theoretical work is therefore needed,
as a follow up to, e.g., Provost et al. (1993); Christensen-
515 Dalsgaard et al. (2014) for p modes and Miglio et al. (2008)
for g modes.
5.5. Revised asymptotic expansion
We can now propose a complément to the universal pattern,
which includes the modulation in order to investigate the
520 conséquence of the parameter variations in the observed
shift. To achieve that, we used Eq. (3), corresponding to the
asymptotic universal pattern for radial modes, and added
the glitch component modelled in Eq. (8).
For radial modes, with nmax = umax/ (Au) — e, we
525 get:
-002 0.00 002 0.04 0 06
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Fig. 9: Synthetic échelle diagram of the radial modes of a
typical red giant star with a large séparation of 3.90 /dlz.
The glitch contributions are overplotted with a dashed red
line and red diamonds for a typical clump star, and with a
dot-dashed blue line and blue triangles for a typical RGB
star. The horizontal dashed black line with a n value of
approximately 7.6 represents the nmax value. Only six ra
dial modes are shown in this figure, which is typically the
number of observed modes.
Table 1: Asymptotic parameters
parameter RGB clump
e 0.601 +0.632 log(Ai/)
TT-max Umax/ (Au) — £
Q 0.015(Ai/)-°-32
A 0.06(Ai/)"°-88±005 0.07(At/)~°'74±o'05
G 3.08 + 0.65 3.83 + 0.88
1.71+0.77 -0.43 + 0.66
with Ai/ in /xHz.
/ OL . .9
Un — “1" ^ “h —{Tl ^max)
1 ^max) < \ \ / a \ /1 a\
+ 2Ïsm\ G + <p)) {Al/)- (14)
From Provost et al. (1993), we dérivé that the expression is
in fact purely asymptotic, with the modulation terni rep-
resenting the signature of the structure discontinuity. The
différence compared to the unmodulated pattern is shown
in Fig. 9. As seen above, a local measurement of Au around 530
umax will slightly overestimate the (Au) value for clump
stars and slightly underestimate it for RGB stars.
The identification of the modulation provides simultane-
ously a justification and an improvement of the asymptotic
red giant universal oscillation pattern (Mosser et al. 2011). 535
Independent of this work, Mosser et al. (2013) hâve shown
that the e(Ai') function observed in the red giant régime is
the observational counterpart of the second-order asymp
totic expansion. This work shows that the combination of
the universal pattern and the modulation (Eq. 14) provides 540
a very précisé détermination of the eigenfrequency pattern
with the parameters defined in Table 1.
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5.6. Curvature and evolutionary status
Finally, we corne back to the influence of the modulation
545 on the apparent gradient of the radial frequency séparation
(Eq. 5). This gradient translates into an apparent curva
ture in the échelle diagram (Mosser et al. 2013). Figure 9
shows that the curvature of the radial ridge dépends on the
evolutionary status: around pmax, clump stars often show a
550 higher curvature than RGB stars. This reproduces the ob
servations (Fig. 3) and justifies the use of a mean curvature
term (Eq. 6) used for removing the second-order effect. It
demonstrates the relevance of the global picture provided
by the universal pattern with glitches (Eq. 14) for describ-
555 ing the red giant radial oscillation pattern.
Since the frequencies considered are correlated, the pre-
vious relations can not be valid. Another définition of Eq.
(A.l) must be used, which includes a covariance matrix tak-
ing the corrélation between the parameters into account.
Second dérivative terms are usually neglected.
The covariance matrix indicates the corrélation between
the different data points. The data points are calculated
using the set of radial mode frequencies. If we take two
combinations of radial frequencies (/ and g):
f — ^ ^ Un (A.3)
9 = VnVri (A.4)
n
6. Conclusion
In this study, we measured the frequency position of radial
modes very precisely using a peakbagging method. From
these frequencies, we calculated a mean value of Au. Using
560 the universal red giant oscillation pattern, we analysed the
variation of Au as a function of the frequency. Modulations
could be measured for half of the data set. We character-
ized the modulation in more than five hundred red giants
as a glitch signature due to the second hélium ionization
565 zone. A value of the acoustic depth of this discontinuity
has been extracted from this modulation and found consis
tent with prédictions for RGB stars but not for clump stars.
A different behaviour for the modulation was found in the
phase parameter between the different évolution stages of
570 the stars which leads to an interprétation of the results
found by Kallinger et al. (2012). The mass dependence of
the phase of the modulation in clump stars needs soirie
more theoretical work to be fully understood. Even if ex-
tracting any direct information on the hélium content is
575 certainly very difficult, this work opens the way for testing
the second hélium ionization zone in a large set of stars with
ensemble asteroseisinology. Finally, it shows that the global
measurement of the large séparation is less biases than the
local measurement, hence provides better estimâtes of the
580 stellar mass and radius.
Appendix A: Estimation of the uncertainties
The x2 method is used here to fit a model (;y7;(a), i = 1. N)
with a set of parameters a over a range of data points yi
(which correspond to a combination of frequencies). It is
585 written
where un are the radial frequencies, un and vn are the co
efficients used to calculate the large séparation with the set
of frequencies. For example, if / correspond to the calcula
tion of the local large séparation Av(n) = (un+\ — i/n_i)/2,
we then hâve j = —1/2, un+\ = +1/2 and the other
coefficient un equal to zéro.
The éléments of the covariance matrix C are then cal
culated as
Cij — 'y ] unvJl(jyi<7yj (A.5)
n
The éléments of the covariance matrix are then set to zéro
when there is no corrélation between the data points.
The x2 calculation is then modified following
l2 = (y-y(a))'W(y-y(a)), (A.6)
with W = C-1 the inverse of the covariance matrix. If
there is no corrélation between the data points, we retrieve
Eq. (A.l). The Hessian matrix calculation has to take the
corrélation between the parameters into account as well:
Hkl =
#X2
dakdai
N N
= 2 Y.Y.W‘l dyjja) %(a) + %(a) <%(a)\dak dey dcik ddi J (A.7)
Second-derivative terms were neglected like in Eq. (A.2)
The errors are then extracted from the eigenvalues of
the inverse of this Hessian matrix.
X
2 Vi - 2/» (a)
(Ti
2
(A.l)
with crî the error on each data point.
The uncertainties on the parameters can be retrieved
by the inversion of the Hessian matrix
Hhi Sx2 = 2 y' ( 1 %(a)%(a)\
ddkddi \of ddk ddi J
(A-2)
when data are not correlated. The second-derivative terms
590 were neglected.
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Chapitre 5 1010
Mesure automatique de la différence
de période Afli entre les modes de
gravité
Le second travail qui a été réalisé durant cette thèse concerne le développement d’une
méthode de détermination automatique du paramètre Aüi. Ce paramètre est relié aux 1015
propriétés de la cavité résonnante des modes de gravité, donc aux propriétés du cœur
radiatif que possèdent les étoiles géantes rouges. Nous allons dans ce chapitre évoquer la
méthode mise en place pour permettre la mesure de ce paramètre ainsi que les nouveaux
résultats que celle-ci amène.
5.1 Les modes mixtes 1020
5.1.1 Théorie asymptotique des modes mixtes
Comme évoqué au chapitre 3, les modes mixtes observés dans les spectres d’oscillation
proviennent d’ondes se propagant sous forme d’ondes de gravité dans le cœur de l’étoile et
sous forme d’onde de pression dans son enveloppe. Ce comportement a été d’abord décrit
théoriquement pour les étoiles géantes rouges par Scuflaire (1974). D’autres travaux ont 1025
suivi. Ceux-ci ont mis à jour une relation asymptotique permettant de déduire la position
en fréquence des modes mixtes (Unno et al. 1989; Mosser et al. 2012c; Goupil et al. 2013;
Jiang & Christensen-Dalsgaard 2014)
^rim t/n0,Z=l d
Az/obsH
arctan ( q tan tt
53
AïliUr
- £,
7r
(5.1)
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où vnm correspond à la fréquence des modes mixtes, q est un paramètre de couplage entre
1030 les ondes de pression et les ondes de gravité et eg est une constante usuellement prise
comme étant égale à 0. La notation nm correspond à l’ordre radial des modes mixtes,
avec nm = np + ng. où np désigne l’ordre radial des modes de pression et ng celui des
modes de gravité.
1035 Cette relation asymptotique permet une identification complète des modes mixtes présents
dans un spectre d’oscillation. Par ce moyen, on peut remonter à une estimation de la
valeur de Alli et donc aux propriétés du cœur de l’étoile.
5.1.2 Découverte des modes mixtes dans les étoiles géantes rouges
L’observation des modes mixtes dans les spectres d’oscillation des géantes n’a été possi-
1040 ble qu’après l’obtention de courbes de lumière de Kepler de longue durée. Les premières
estimations de AIIi ont été réalisés par Beck et al. (2011). D’autres ont suivi rapidement,
permettant de séparer distinctement les étoiles du clump et de la branche des géantes
(Bedding et al. 2011; Mosser et al. 2012c).
1045 L’observation des ces modes mixtes a également permis de mesurer la rotation du cœur
des géantes. En effet, la rotation provoque une levée de dégénérescence des modes suivant
une régularité en fréquence. L’étude des modes mixtes peut alors mener à une estimation
de la rotation du cœur. Ceci a été effectué pour la première fois par Beck et al. (2012) et
également rapidement suivi par d’autres études (Mosser et al. 2012b; Stello et al. 2013;
1050 Mosser et al. 2014).
5.1.3 Précédentes méthodes de détermination de AIIi avec les modes
mixtes
Suite à la mesure de Alli dans de nombreux spectres d’oscillations, le développement
d’une méthode automatique de détermination de ce paramètre était la suite logique. La
1055 première à très grande échelle a été réalisée par Stello et al. (2013). Celle-ci ne concernait
pas directement la mesure de Alli mais la mesure de la différence de période entre deux
modes mixtes (AP, voir figure 5.1). Ce paramètre est plus difficile à interpréter car il
n’est pas directement lié à une grandeur physique. Il est néanmoins assez proche de la
valeur initiale de Alli et permet donc de trancher entre les différents stades évolutifs de
1060 l’étoile.
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Figure 5.1: Haut : densité spectrale de puissance de l’étoile KIC 9882316 en fonction
de la fréquence. Les ordres des modes repérés sont notés en noir en haut de la figure.
Les positions en fréquence des modes mixtes sont indiquées par les lignes pointillées.
Bas : Différence de période entre deux modes mixtes (AP) en fonction de la fréquence.
Les mesures sont indiquées par les losanges bleus. Les losanges noirs correspondent
à un ajustement effectué avec l’équation (5.1). Les modes mixtes ayant une position
en fréquence éloignée du mode de pression pure £ = l possèdent une valeur de AP
légèrement inférieure au AIIi de l’étoile mais globalement similaire. Ces modes sont
donc désignés comme étant dominés par la gravité (dominés g). Les modes mixtes
ayant une position en fréquence proche du mode de pression pure £ = 1 possèdent une
valeur de AP plus éloignée du AIÏi. Ils sont donc désignés comme étant dominés par
la pression (dominés p). Crédits : Mosser et al. (2012c)
Une deuxième méthode a été proposée récemment par Datta et ai. (2015). Celle-ci se
base sur la mesure de la position en fréquence des modes mixtes et la mise en évidence
de la régularité en période qui existe pour les modes mixtes dominés par la gravité.
En effet, les AP mesurés pour les modes mixtes dominés g sont quasiment constants
sur l’intégralité du spectre en plus d’avoir une valeur très proche du AIIi de l’étoile
(Figure 5.1). Cette méthode propose donc le repérage automatique de cette régularité
dans la période des modes mixtes mesurés. La détermination de la valeur de AIIi se
fait ensuite par un processus itératif. Mais l’application n’a pour l’instant été faite que
sur quelques étoiles dont le spectre d’oscillation est exempt de structure rotationnelle.
De plus, cette méthode est grandement dépendante de l’identification des modes mixtes
dans le spectre d’oscillation. Cette identification est extrêmement difficile à effectuer
de manière automatique car la position des modes mixtes dipolaires est polluée par la
présence de modes mixtes £ = 2, de modes £ = 3 ou par la présence de doublets ou triplets
rotationnels. Cette méthode ne semble donc fonctionner que sur un nombre limité de cas.
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5.2 La méthode de mesure automatique de AIIi
Notre objectif dans cette étude est de déterminer de façon automatique AIli en utilisant
directement la période des modes mixtes, ceci dans l’optique de s’affranchir de mesures
io8o intermédiaires comme celles de AP ou de la position en fréquence des modes mixtes.
5.2.1 Principe
Le principe de la méthode est basé sur les différences observées entre AIli et AP. Comme
évoqué auparavant (figure 5.1 et équation 5.1), les modes mixtes ne sont pas régulièrement
espacés en période contrairement aux modes de gravité. L’objectif est alors de faire
1085 apparaître cette régularité dans le spectre d’oscillation. On introduit donc le paramètre
Ç décrivant le rapport entre la différence de période entre deux modes mixtes consécutifs
et celle entre deux modes de gravité :
C =
AP
ÂrV
(5.2)
L’objectif est de déconvoluer le spectre en fréquence en utilisant cette fonction afin que
les modes mixtes observés soient régulièrement espacés en période suivant AIli. Cela
1090 revient au changement de variable suivant :
1 du
dr = 7~2
Ç uz
où le terme v~2 correspond au passage des fréquences en périodes, £
des périodes l/v pour obtenir obtenir des périodes corrigées r.
5.2.2 Propriétés de la fonction de couplage (
La fonction ( a déjà été introduite et utilisée précédemment (Goupil et al. 2013; De-
1095 heuvels et al. 2014, 2015). Elle caractérise le couplage entre les ondes de pression et de
gravité et leur incidence sur le comportement des modes observés suivant leur dominance
p ou g. Physiquement, elle rend compte de la contribution du cœur radiatif de l’étoile à
l’inertie des modes. Elle permet de déterminer la position en fréquence des modes mixtes
ainsi que la valeur de l’écartement en fréquence de ces mêmes modes due à la rotation.
1100
(5.3)
_1 à la modification
Une des propriété importantes de cette fonction est qu’elle ne dépend que peu de la
valeur de Afli (figure 5.2). En effet, l’équation (5.1) montre que ( aura toujours à peu
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Figure 5.2: Haut : £ en fonction de la fréquence pour différentes valeurs de Afli. On
peut observer que la forme de la fonction reste la même et sa valeur varie peu en fonction
de AIIi. Les traits pointillés repèrent les maximas locaux de £ ; les tirets indiquent
les minimas locaux pour les modes dominés par la pression. Bas : £ en fonction de la
fréquence pour différentes valeurs du paramètre de couplage q. Ce paramètre influe sur
la profondeur des minima de la fonction, mais de manière minime. Les traits pointillés
repèrent les maximas locaux de £ ; les tirets indiquent les minimas locaux pour les
modes dominés par la pression.
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Figure 5.3: £ en fonction de la fréquence pour différentes valeurs de ALL. Les valeurs
testées ici sont spécifiques aux étoiles de la RGB. Les traits pointillés repèrent les
maximas locaux de £ ; les tirets indiquent les minimas locaux pour les modes dominés
par la pression.
près la même forme, ses principales caractéristiques (positions en fréquence des minima,
écart entre chaque minima) étant déterminées par la position des modes de pression
nos dans le spectre, c’est à dire par Az/0bs, £ et do^. Le paramètre de couplage q détermine la
profondeur des minima, comme le montre le bas de la figure 5.2 mais celui-ci varie peu
au cours de l’évolution de l’étoile (Mosser et al. 2012c). Cette absence de variation de
£ est encore plus évidente lorsque l’on se limite aux changements de AIIi et q observés
pour un seul stade évolutif (branche des géantes ou branche asymptotique, voir figure
uio 5.3). Une fois que le stade évolutif de l’étoile est connu, cela restreint considérablement
le champ de valeur possible de AIIi. On a donc une variation de la fonction £ presque
inexistante, comme illustré par la figure 5.3. Ceci a son importance puisque, quelque soit
le spectre pris en considération, la déconvolution effectuée par la fonction £ sera glob
alement équivalente. L’observation de la régularité en période, devient alors facilement
ms mesurable.
5.2.3 Application de la méthode
La détermination des paramètres globaux du spectre (Au et i/max) est effectuée de la
façon décrite au chapitre 4. Une première estimation de Au et i/max est donnée par la
méthode d’autocorrélation décrite par Mosser &; Appourchaux (2009). La valeur de Au
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Figure 5.4: Haut : Densité spectrale de puissance en fonction de la fréquence pour
l’étoile KIC9145955. Milieu : Même représentation que précédement. Les modes ra
diaux et quadrupolaire ont été supprimés et la valeur moyenne du bruit de fond a été
soustraite. Bas : Même densité spectrale de puissance que précédemment, en fonction,
cette fois, des périodes modifiées r. Les lignes pointillées bleues correspondent à un
peigne régulier en période.
est ensuite précisée en utilisant le motif universel (Mosser et al. 2011).
Etant donné que l’on s’intéresse uniquement aux modes mixtes dipolaires durant cette
étude, la première étape dans le traitement du spectre va être de retirer les modes radiaux
et quadrupolaires. Ces modes sont repérés à l’aide du motif universel (équation 3.12).
On fixe alors à 0 les régions du spectre autour des modes ê = 2 et l = 0 correspondant à 3
fois la largeur à mi-hauteur typique d’un mode de pression. Cette valeur de référence est
donnée par Belkacem et al. (2012). Au préalable, on a soustrait du spectre la composante
locale du bruit de fond pour éviter des signaux parasites à l’étape suivante (milieu de la
1120
1125
Chapitre 5. Mesure automatique de la différence de période entre les modes de gravité :
AIR 60
figure 5.4).
1130
La troisième étape consiste à effectuer la déconvolution du spectre avec la fonction £ afin
qu’apparaisse une régularité en période parmi les modes mixtes (bas de la figure 5.4).
Ceci a été résumé précédemment par l’équation (5.3).
Il suffit alors d’effectuer une transformée de Fourier sur le spectre modifié afin d’obtenir
ii35 une valeur de cette régularité en période correspondant à AIIi. Malgré le fait que le
résultat ne va que peu dépendre de la valeur initiale de AIIi utilisée pour construire la
fonction £, son importance n’est pas négligeable, comme montré par la figure 5.2. Nous
avons donc mis en place un processus itératif pour ajuster la valeur de AIIi ainsi que
celle du paramètre de couplage q.
ii4o Pour éviter que ce processus itératif ne diverge, nous avons pris des valeurs initiales de
AIIi proche des valeurs mesurées dans les précédentes études (Mosser et al. 2012b, 2014)
pour une valeur donnée de la grande séparation. Une étoile du clump aura une valeur
de AIR proche de 300 s tandis qu’une étoile montant la branche des géantes aura une
valeur de ALU décroissant approximativement de 100 à 60 s au cours de son évolution
U45 pour le domaine de fréquence qui nous intéresse.
Cette analyse devient problématique pour les étoiles ayant une grande séparation in
férieure à 9.5 pHz. En effet, ces étoiles peuvent dans ce cas appartenir au clump ou
à la branche des géantes. Une première détermination de l’état évolutif doit donc être
effectuée. Cette détermination est menée en effectuant trois mesures qui vont donner
n5o chacune un résultat correspondant à l’un des états évolutifs :
-Le calcul de la valeur de AP
-L’application de la méthode précédemment décrite avec une valeur initiale de ALli
caractéristique des étoiles de la RGB
-L’application de cette même méthode avec cette fois une valeur initiale de AIli carac-
ii55 téristique des étoiles du clump.
Si les trois mesures donnent un résultat correspondant à un seul des deux états évolutifs
possibles (clump ou RGB), l’étoile est catégorisée comme appartenant à cet état et on
utilisera uniquement des valeurs de AIR proches de celles de l’état évolutif correspon
dant pour construire Ç. L’état évolutif de l’étoile est également considéré comme étant
ii6o bien déterminé dans deux autre cas : lorsque l’état évolutif donné suite à l’application de
la méthode correspond à la valeur initiale de AIli introduite dans le calcul de Ç et que
ce résultat est cohérent avec la valeur de AP mesuré. Dans tous les autres cas, l’étoile
est cataloguée comme ayant un état évolutif indéterminé et le calcul de ALU n’est pas
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effectué.
Pour la dernière étape, il suffit d’effectuer une transformée de Fourier du spectre mod
ifié (noté F(t)) pour extraire la valeur de la régularité observée en période. Si, dans
ce dernier, il apparaît suffisamment de modes mixtes, la régularité devrait apparaître
clairement dans F(t) (voir par exemple le haut de la figure 5.7)
5.2.4 Test avec des données simulées
Pour s’assurer que la méthode ne comporte pas de biais, nous avons construit un spectre
synthétique à partir des relations asymptotiques. Les positions des modes radiaux, dipo
laires et quadrupolaires sont déterminées en utilisant le motif universel (équation 3.12).
La position en fréquence des modes mixtes a été déterminée grâce à l’équation (5.1).
L’amplitude des modes a été calculée en utilisant les relations de Mosser et al. (2012c).
Les modes mixtes ont été modélisés par des lorentziennes avec une largeur à mi-hauteur
déterminée en fonction des observations. Les largeurs à mi-hauteur des modes radiaux
et quadrupolaires ont elles été calculées d’après les résultats de Belkacem et al. (2012).
Nous avons également convolué l’amplitude des modes mixtes par une fonction gaussi
enne pour tenir compte de la durée de vie des modes (plus importante pour les modes
dominés g). La largeur à mi-hauteur de cette gaussienne a été fixée à un cinquième de
la grande séparation du spectre, ceci pour tenir compte des observations. Les résultats
sont montrés sur la figure 5.5.
Différentes valeurs de AIIi, Ai^0bs et vmax ont été testées. La valeur initiale de AITi
a pu être retrouvée à chaque fois, très précisément, à 0.01% près. Afin de faire la
démonstration de la précision de la méthode, nous avons ajouté au spectre synthétique du
bruit ayant une statistique de x2 à deux degrés de liberté. Ce bruit étant une composante
aléatoire, nous avons effectué un millier de réalisation de ce bruit avec un écart-type
du bruit correspondant à un vingtième de la hauteur maximum des modes du spectre
synthétique. Ces bruits simulés ont ensuite été introduit dans le spectre synthétique
initial. La méthode de détermination automatique de Afli a alors été appliquée. La
Figure 5.6 retrace l’histogramme des résultats obtenus avec les différents spectres simulés.
Aucun biais n’a été mis en évidence et ceci malgré le rapport signal-à-bruit assez faible
des spectres considérés.
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Figure 5.5: Haut : Densité spectrale de puissance en fonction de la fréquence pour
une étoile simulée. La valeur initiale de AIIi a été fixée à 300 s. Les modes radiaux
et quadrupolaires ont été retirés de la même façon que pour la deuxième partie de la
figure 5.4. L’amplitude du bruit simulé correspond à un cinquantième de l’amplitude
des modes. Bas : Transformée de Fourier des périodes modifiées pour le spectre simulé.
La ligne jaune pointillée désigne la valeur de AIIi mesurée. Les lignes pointillées vertes
montrent la position en fréquence des harmoniques du signal repéré. Les lignes pointil
lées rouges soulignent la présence d’alias au signal considéré.
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Figure 5.6: Histogramme de la différence relative entre les valeurs de Aïïi initiale
ment introduites dans la simulation et celles mesurées après l’application de la méth
ode de calcul automatique de AHi. Un millier de réalisations ont été effectuées avec
l’introduction d’un bruit en x2 à deux degrés de libertés dont l’écart-type correspondait
à 20 fois la hauteur maximale des modes simulés.
5.2.5 Seuil de confiance
Le seuil de confiance a été déterminé en se basant sur le bruit présent à haute fréquence
dans la transformée de Fourier du spectre modifié (F(r)). Nous avons mesuré la moyenne
du bruit présent à haute fréquence et normalisé le spectre de Fourier avec cette valeur.
Le bruit présent dans le spectre correspond à un bruit en y2 à deux degrés de libertés.
En supposant que la modification des périodes du spectre ne change pas la statistique du
bruit, un signal présent dans F(r) peut être considéré comme étant une détection valable
lorsque sa valeur dépasse 10 fois le niveau du bruit présent dans ce spectre (Mosser Sc
Appourchaux 2009). Ceci correspond à un rejet à plus de 99.9% de l’hypothèse Hq, où
la détection peut être expliquée par la présence unique de bruit blanc dans le spectre.
5.2.6 Détermination des incertitudes
Les incertitudes sur AIIi que l’on peut estimer dépendent du nombre de modes mixtes
présent dans le spectre d’oscillation. Le nombre de modes mixtes dominés g est parti
culièrement important. Le fait que ces modes soient non résolus et que leur écart en
1200
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1210 période soit proche de AIIi facilite la mesure de cette valeur. Nous avons pris en compte
deux cas de figure différents pour le calcul des erreurs en fonction du nombre de modes
mixtes dominés g présents dans le spectre.
Le premier cas concerne les spectres où une grande quantité de modes mixtes dominés
1215 g sont présents (typiquement, une dizaine). Dans ce cas, le signal apparaît clairement
dans le spectre en puissance de F(t) (haut de la figure 5.7). Les incertitudes sont alors
déterminées par la largeur à mi-hauteur du pic repéré dans le spectre. Cette valeur
peut-être estimée si on prend en compte que le domaine de fréquence où les modes sont
observés s’étend sur une largeur en fréquence de l’ordre de nmax autour de la fréquence
1220 i'max- Les périodes correspondantes s’étalent alors dans un intervalle de largeur de l’ordre
de l/r'max- La résolution du spectre de ce spectre est alors proche de z/max. Comme la
signature attendue se situe à AIIi dans ce spectre, la résolution du pic en période peut
être approximée par
<5(AIli)res = iwAnf. (5.4)
L’erreur peut être considérée comme étant plus faible que la résolution lorsque la valeur
1225 de la densité de puissance du pic repéré est très élevée par rapport au bruit, au moins une
cinquantaine de fois plus élevée, comme ce qui est montré en haut de la figure 5.7. Par
contre, cette précision est également entachée du fait que le paramètre eg reste inconnu.
Peu de choses sont connues sur ce paramètre car peu d’études s’y sont intéressées (voir
cependant Provost & Berthomieu 1986). Sa valeur est donc a priori inconnue. Mais
1230 d’après l’équation (5.1) une variation de 1 se traduit par un écart d’un ordre de gravité
dans l’identification des modes. Cet écart peut être quantifié. Pour cela, nous allons
utiliser la propriété principale des modes de gravité : le fait qu’ils soient régulièrement
espacés en période. Ceci se traduit par :
ngAITi
(5.5)
où ng correpond à l’ordre radial de gravité considéré. En dérivant cette relation, on
1235 obtient :
diAi dnn; dAIL
—!— = ^ - — (5.6)
I/Tlm ng AIIl
En considérant un ensemble de fréquences fixes (dvnrn = 0) et un écart d’un ordre radial
de gravité dans la détermination des modes (dng = 1) on obtient : dAIli/ALIi = 1 /ng.
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Figure 5.7: Haut: Spectre en puissance de F(r) en fonction de la période pour l’étoile
KIC1995859. La valeur de ALli pour cette étoile est mesurée à 321 s. Bas: Spectre en
puissance de F(r) en fonction de la période pour l’étoile KIC12507577. La valeur de
Afli pour cette étoile est mesurée à 66.3 s.
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En couplant l’équation précédente avec l’équation (5.5), on obtient une estimation de
l’erreur égale à
^(AlIi)or(ire — ^maxAIlj, (5-7)
1240 ce qui correspond à une incertitude du même ordre de grandeur que la résolution du
spectre du spectre modifié.
Le deuxième cas apparaît lorsque le nombre de modes mixtes dominés g observés dans le
spectre est très faible. Ceci provoque une augmentation des alias présents dans le spectre
1245 F(t) (bas de la figure 5.7). En effet d’une part, la suppression des modes radiaux et
quadrupolaires à intervalle de fréquence régulier amène la création d’alias dans le spectre,
d’autre part, l’excitation des modes dominés g devient inefficace lorsque, l’étoile évoluant
sur la branche des géantes rouges, la grande séparation décroît (Dupret et al. 2009;
Grosjean et al. 2014). Une confusion entre la valeur effective de AIli et un de ces alias
1250 est, dès lors, possible. L’erreur qui en résulte peut être calculée en prenant en compte
le fait que la suppression d’une partie du spectre à intervalle régulier correspondant à
Az/obs va provoquer des artefacts réguliers à ±l/Az/0bs dans le spectre du spectre modifié
F(r).
Pour calculer l’erreur qui en résulte, il faut évaluer également la différence de fréquence
1255 entre deux mode repérés. Elle peut être calculée via l’équation (5.6) en prenant en
compte une valeur fixe de AIli et un écart d’un ordre de gravité.
du
u
(5.8)
La valeur de ng est déterminée par l’équation (5.5). L’incertitude du est alors égale à
Allizy2, ce qui correspond à une signature dans le spectre en période à l/(AIliu2). Les
incertitudes relatives provoqués par les alias peuvent donc être estimées via le déplace-
1260 ment relatif des alias
dAIIi 1/Au
AIli = 1/(AÜiu2)' (5.9)
Etant donné que les fréquences des modes repérés se situent toutes proches de z/max,
l’erreur provoquée par ces alias devient
^( AIIi)aiias
(^maxAIIi
Au
(5.10)
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Figure 5.8: AIIi(s) déterminé automatiquement en fonction de la grande séparation
An0bs (/xHz) pour les étoiles analysés par Mosser et al. (2014). Les barres d’erreur
représentent les incertitudes à la.
L’ordre de grandeur de cette erreur correspond à peu près à 10 fois celle obtenue pour
les deux précédentes.
5.3 Application de la méthode
5.3.1 Comparaisons aux derniers résultats obtenus manuellement à
grande échelle par Mosser et al. (2014)
Afin de tester l’efficacité de la méthode, nous avons appliqué celle-ci aux 1110 étoiles
géantes rouges dont la valeur de AIIi a déjà été déterminée précédemment par Mosser
et al. (2014). Nous nous sommes concentrés sur les étoiles présentes dans les données
de Kepler enregistrées en cadence longue, avec un pas d’acquisition de 29.4 minutes. En
conséquence, les étoiles dont la grande séparation dépasse 18 pHz sont écartées de l’étude
; en effet, les fréquences des oscillations de ces objets dépassent la fréquence de Nyquist
et ne sont donc pas exploitables dans ces données.
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Figure 5.9: Histogramme de la différence relative entre les valeurs obtenus automa
tiquement et manuellement (en pourcentage).
Les résultats sont montrés sur la Figure 5.8. La valeur de AIIi a pu être déterminée
avec succès pour plus de 600 étoiles. Comme montré sur la Figure 5.9, l’accord en
tre les deux méthodes de mesure est très bon. L’écart entre les deux valeurs données
par les différentes méthodes est inférieur à 10 % pour plus de 90 % des étoiles et à 2 %
1280 pour 80 % d’entre elles. Les petits pics secondaires présents autour de la valeur corre
spondant à un écart relatif de 10% correspondent principalement à l’existence des alias
mentionnés précédemment. On peut ajouter également qu’une mauvaise identification
de l’état évolutif des étoiles est très rare : seulement deux cas de ce type ont été recensés.
1285 Par contre, la méthode n’a pas pu obtenir une valeur de AIli dans deux cas spécifiques.
Le premier concerne les étoiles évoluées de la branche des géantes et celles de la branche
asymptotique. Dans ces étoiles, les modes mixtes dominés g sont peu nombreux, et la ré
solution fréquentielle faible comparée à la valeur de leur grande séparation (Duprêt et al.
2009; Grosjean et al. 2014). Le second apparaît lorsque l’amplitude des modes dipolaires
1290 dans les étoiles étudiées est très faible comparée à celle des autres modes (Mosser et al.
2012a).
Il est néanmoins intéressant de noter que la rotation ne semble pas influencer le résultat.
Ceci est dû au fait que les doublets ou triplets rotationnels qui apparaissent suite à la
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Figure 5.10: Gauche : partie du spectre de modes mixtes simulés tel que présenté
sur la Figure 5.5. Droite : Spectre de puissance des périodes modifiées des spectres
simulés montrés sur les figures de gauche. Haut : simulations sans doublets ou triplets
rotationnels. Bas : simulations avec l’ajout de triplets rotationnels dont la valeur est
Ôvrot = 0.054 g,Hz.
présence de rotation apportent une signature en fréquence dans le spectre et non en
période comme celle que l’on cherche à détecter. Après avoir effectué la déconvolution
du spectre, la levée de dégénérescence des modes mixtes est la même à chaque endroit du
spectre. Les modes de même ordre azimutal, sont donc régulièrement espacés en période
suivant AIIi. La rotation n’impacte donc pas la mesure de ce paramètre.
Afin de montrer plus en détail ce que l’on avance, nous avons repris le spectre synthétique
détaillé dans la partie 5.2.4 et y avons ajouté la présence de triplets rotationels. Les
fréquences de ces modes ont été déterminées suivant l’équation (17) de Deheuvels et al.
(2015). Nous avons considéré deux cas de figure : celui d’une étoile vue par l’équateur
(correspondant à l’observation de doublets rotationels) et celui d’une étoile vue sous un
angle d’inclinaison de 45° par rapport à l’équateur (correspondant à l’observation de
triplets rotationels). Les hauteurs des modes simulés (doublets ou triplets) sont donc
identiques. Un exemple de l’ajout de ces modes dans un spectre synthétique est montré
sur la Figure 5.10, en bas à droite. Le spectre de puissance des périodes modifiées de ce
spectre synthétique est montré sur cette même figure, en bas à gauche. Aucun biais n’a
pu être mis en évidence, et ce quelque soit la valeur de la rotation introduite initialement
dans le spectre.
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Figure 5.11: Aüi (s) mesuré en fonction de la grande séparation Ai/0bS (/iHz) pour
les données publique de Kepler. La couleur symbolise la variation en masse de ces
objets.
5.3.2 Traitement des données publiques de Kepler
5.3.2.1 Les données utilisées
Nous avons utilisé les données publiques de Kepler jusqu’à Q17, ce qui regroupe 44
mois d’observation. Plus précisément, il s’agit des courbes de lumière des 15000 géantes
rouges présentes dans les données de Kepler enregistrées avec un pas d’acquisition de
29.4 minutes. Des oscillations de type solaire apparaissent avec suffisamment de clarté
pour en déduire une valeur de la grande séparation dans un peu plus de 12900 spectres
extraits de ces courbes de lumière. Ce sont ces spectres que nous avons analysés.
5.3.2.2 Le diagramme Az/-AIIi
Une valeur de AIIi a pu être extraite pour un peu plus de 4700 étoiles. Les autres ne
satisfaisaient pas aux critères de confiance exposés précédemment. Ceci est dû princi
palement à un trop faible rapport signal à bruit du spectre ou à une trop faible proportion
de modes dominés g dans le spectre.
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en masse est observée, cette fois-ci, dans la branche des géantes. Une étoile dotée d’une
masse plus importante aura une valeur de AIIi plus faible qu’une étoile moins massive à
grande séparation donnée (Figure 5.12). Ceci était déjà connu des modélisateurs (par ex
emple, Stello et al. 2013) mais il s’agit de la première confirmation observationnelle que
1345 nous ayons. Nous avons également cherché à savoir si cette dépendance en masse était
influencée par d’autre paramètres de l’étoile et ceci s’est avéré juste en ce qui concerne
la métallicité de l’étoile. Nous avons pris les métallicités répertoriées pour les étoiles
observés par Kepler (Huber et al. 2014) et étudié leur influence sur la dépendance en
masse. On s’est aperçu que, plus la métallicité des étoiles était faible, plus la dépendance
1350 en masse observée pour les étoiles de la branche des géantes est faible (voir figure 5.13 ou
le tableau 5.1 pour un résumé plus détaillé des valeurs obtenues). Ceci a été montré par
des simulations (Jendreieck et al., en préparation), où la dépendance en masse semble
s’inverser pour les étoiles de très faible métallicité (autour de —2.5). Etant donné que
nous n’avons que peu d’étoiles ayant cette valeur très basse en métallicité, il est impossi-
1355 ble de dire si cette inversion a bien lieu mais nos résultats pour les étoiles de plus faible
métallicité semble accréditer cette thèse. Il est à noter, que pour faire un calcul d’erreur
propre, il faut prendre en compte la façon dont les métallicités ont été déterminées.
Celles présentes dans Huber et al. (2014) ont été extraites de la littérature et déterminée
par des méthodes différentes. Nous avons conscience que cela affaiblit nos conclusions
i36o sur l’influence de la métallicité sur l’évolution de l’étoile le long de la branche des géantes.
Table 5.1: Influence de la masse et de la métallicité sur la relation AIIi - Ai' pour
les étoiles de la RGB
M/Mq 1.0-1.2 1.2-1.4 1.4-1.6
Z < -0.4 68.0 67.9 67.3
-0.4 < Z < 0 68.7 68.2 67.4
Z > 0 69.1 68.5 67.5
AUffM, Z) (en secondes) pour une valeur de la grande séparation Azz = 6//Hz, et une
dépendance fixe par rapport à ce paramètre (AHi oc Az'0-25). Les incertitudes sont
d’environ 0.25 s.
Une forte dispersion des valeurs de AHi peut être observée pour les étoiles ayant une
valeur de la grande séparation proche de 6.5 //Hz. Cette dispersion se situe à l’endroit
où le bump est attendu (Lagarde et al. 2012), c’est à dire au moment où la luminosité de
nés l’étoile diminue due à un apport d’hydrogène dans le cœur (voir la troisième partie du
chapitre 2). Mais la présence d’alias importants dans cette région du diagramme (qui se
traduisent par l’apparition d’étoiles suivant un autre tracé évolutif sous la RGB) due à
la baisse du nombre de modes mixtes dominés g, empêche d’affirmer que ceci représente
la signature du bump de luminosité. D’autres études sont nécessaires pour préciser cette
1370 signature.
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Figure 5.13: Ajustement de AIR (s) mesuré en fonction de la grande séparation
Ai'obs (pHz) pour les données publique de Kepler à pente fixée. La couleur symbolise
la variation en masse de ces objets. Les lignes pointillées sont les ajustements effectués
pour les étoiles de faible métallicité et les lignes continues, ceux effectués pour les étoiles
de forte métallicité.
Nous pouvons noter également une dispersion importante en AIIi des étoiles de forte
masse (au-delà de 1.6Mq) autour de la branche des géantes. Cette dispersion avait déjà
été notée par Mosser et al. (2014). Elle peut être reliée à la différence de structure entre
ces étoiles héritée de leur structure interne différente sur la séquence principale. Ces
étoiles arrivent sur la branche des géantes plus tardivement, leur cœur et leur enveloppe
n’évoluant pas encore de concert (l’un se contractant, l’autre se dilatant) comme les
autres étoiles géantes rouges. Mais ceci n’est encore que pure hypothèse.
5.3.2.4 Le paramètre de couplage : q
La valeur de ce paramètre, ajusté en même temps que AIIi, est montrée sur la Figure
5.14. Les étoiles de la branche des géantes ont une valeur plus faible de q que celle de
la RGB comme montré par Mosser et al. (2012c). Les valeurs s’accordent entre les deux
études pour les étoiles de ce stade évolutif : q = 0.17 ± 0.05. Nos résultats sont par
contre un peu plus élevés pour les étoiles du clump (q = 0.29 ± 0.07) mais toujours dans
les barres d’erreur précédemment mesurées.
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Figure 5.14: Histogramme représentant la répartition des valeurs pour le paramètre
de couplage q. La ligne pointillée représente les valeurs de ce paramètre pour les étoiles
de la branche des géantes et la ligne pleine celles du clump.
Ce paramètre est directement relié à la taille de la zone évanescente présente entre le
cœur radiatif de l’étoile et la zone où se propagent les ondes de pression (Unno et al.
1989). Mais le formalisme établi par Unno et al. (1989) n’est valable que dans le cas
d’un couplage faible, q < 1/4. Ici, q n’est jamais petit par rapport à 1/4 et souvent plus
1390 grand que cette valeur, on a donc besoin de dépasser le formalisme établi, ce qui est en
train d’être fait à l’heure actuelle (Takata, communication privée). Néanmoins, de plus
amples études sont nécessaire pour comprendre ce que représente exactement une telle
différence entre les deux stades évolutifs des géantes.
5.4 Développements possibles
1395 Cette méthode qui a permis la détermination automatique du paramètre AIIi et une
meilleure compréhension des phénomènes physiques ayant lieu à l’intérieur des géantes
apporte également une aide à l’identification des modes mixtes repérés. Par la modifi
cation du spectre en fréquence, on fait apparaître une régularité en période des modes
mixtes et cela ouvre la voie à une étude beaucoup plus facile des déviations par rapport à
1400 cette régularité. En effet, comme pour les modes de pression, les variations de structure
présentes à l’intérieur des étoiles vont provoquer une modulation dans les fréquences des
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modes mixtes du spectre ; ce que l’on appelle communément des glitches des modes g
(abordé au chapitre suivant). L’apparition de doublets ou triplets rotationnels fait égale
ment partie de ces écarts à la régularité du motif des modes mixtes qu’il est possible de
caractériser. Etant donné que cette levée de dégénérescence est également caractérisée 1405
par une régularité, cette fois-ci en fréquence (les doublets ou triplets ayant toujours le
même espacement en fréquence dans le spectre), une détermination automatique de la
rotation interne des géantes dans leurs spectres est largement envisageable dans un futur
proche.
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ABSTRACT
Context. The space missions CoRoT and Kepler hâve provided photometric data of unprecedented quality for asteroseis-
mology. A very rich oscillation pattern was discovered for red giants, including mixed modes that are used to decipher
the red giants interiors. They carry information on the radiative core of red giants stars and bring strong constraints
on stellar évolution.
Aims. Since more than 15,000 red giant light curves were observed by Kepler, we aim at developing a simple and efficient
method for automatically characterizing the mixed-mode pattern and measuring the asymptotic period spacing.
Methods. With the asymptotic expansion of the mixed modes, we hâve revealed the rcgularity of the gravity-mode
pattern. The stretched periods were used to study the evenly-space periods with a Fourier analysis and to measure the
gravity period spacing, even when rotation severely complicates the oscillation spectra.
Results. We automatically measured gravity period spacing for more than five thousand Kepler red giants. The results
confirm and extend previous measurements made by semi-automated methods. We also unveil the mass and metallicity
dependence of the relation between the frequency spacings and the period spacings for stars on the red giant branch.
Conclusions. The delivery of thousands of period spacings combined with ail other seismic and non-seismic information
provides new bases for detailed ensemble asteroseismology.
Key words. Stars: oscillations - Stars: interiors - Stars:cvolution - Methods: data analysis
1. Introduction
After the data provided by the CoRoT satellite and four
years of observation of the space mission Kepler, many im
portant studies were carried out (De Ridder et al. 2009;
5 Bedding et al. 2010; Beck et al. 2011; Bedding et al. 2011;
Beck et al. 2012; Mosser et al. 2012b). The observed pul
sations correspond mostly to pressure modes which are the
signature of acoustic waves stochastically excited by tur
bulent convection in the outer layers of the star. For red
10 giants, the radial pressure mode pattern is now understood
in a canonical form, called universal red giant oscillation
pattern (Mosser et al. 2011b), which includes the asymp
totic contribution of the rapid variation of the sound speed
at the second hélium ionization zone (Vrard et al. 2015). In
15 combination with effective températures, the information
derived from the radial modes is used to deliver unique in
formation on the stellar masses and radii (e.g., Kallinger
et al. 2010).
Red giant oscillation spectra also exhibit mixed modes.
20 They were identified in red giants by Beck et al. (2011). As
they behave as acoustic waves in the envelope and gravity
waves in the core, they carry unique information on the
physical conditions inside the stellar cores. Dipole mixed
modes were used to distinguish core-helium burning giants
25 (clump stars) from hydrogen-shell burning giants (RGB
stars) (Bedding et al. 2011; Mosser et al. 2011a; Stello et al.
2013). Contrary to pressure modes, evenly spaced in fre
quency, and to gravity modes pattern, evenly spaced in
period, mixed modes show a more complicate spectrum.
However, their oscillation pattern can be asymptotically 30
described (Unno et al. 1989; Mosser et al. 2012c; Jiang &
Christensen-Dalsgaard 2014). This description is based on
the asymptotic period spacing Ail/. The asymptotic value
is defined by the intégration of the Brunt-Vàisàlâ radial
profile Nbv inside the radiative inner régions 7Z. For £ = 1 35
modes, it writes
Its value is related to the size of the radiative core
(Montalbân & Noels 2013).
£ = 1 period spacings were used to show seismic evolu-
tionary tracks and to distinguish the different evolutionary 40
stages of evolved low-mass stars, from subgiants to the as-
cent of the asymptotic giant branch (Mosser et al. 2014).
So, identifying dipolar mixed modes is of prime importance.
Furthermore, it opens the way to measure differential ro
tation in subgiants and on the low part of the RGB (Beck 45
et al. 2012; Deheuvels et al. 2012, 2014) and to monitor the
spinning down of the core rotation on the RGB and in the
red clump (Mosser et al. 2012b).
For now, the values of AIIi hâve already been extracted
manually for 1110 stars (Mosser et al. 2014). Alternatively, 50
the method by Stello et al. (2013) provides automated esti
mâtes of the inean mixed-mode spacing but is not intended
to dérivé an accurate measurement of AIIi. On the con-
1
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trary, the method by Datta et al. (2015), specially devel-
55 oped for measuring asymptotic period spacings, was pre-
sented for red giant stars where rotation is negligible, but
seems likely unpracticable for stars showing rotational split-
tings. Taking into account that Kepler observed more than
15 000 red giants and that the future ESA mission Plato
60 may significantly increase this number, it is then impor
tant to set up an autoinatic method to measure AIR.
In this work, we used the resuit obtained by Mosser et al.
(2015) to elaborate an automated method for determining
the AIli parameter. Basically, oscillation frequencies are
65 turned into stretched periods that mimic the gravity peri-
ods since they are evenly spaced. In Section 2, we explain
the method principle, based on this change of variable com-
pleted by a Fourier analysis. In Section 3, we detail the set
up of the method, including the estimate of the uncertain-
70 ties. In Section 4, we compare our results with the previous
results of Mosser et al. (2014). This comparison helped us
improving and speeding up the new method. In Section 5,
we apply the method to the Kepler red giant public data;
we verify the structure of the seismic evolutionary tracks
75 and unveil their mass and metallicity dépendance on the
RGB. Section 6 is devoted to conclusions.
2. Principle
Our aim is to deüver period spacings in an automated way.
Therefore, we make use of the asymptotic properties of the
80 period spacings presented in a companion paper (Mosser
et al. 2015).
2.1. Period spacings
The observed mixed-mode frequencies of giant stars do not
exhibit the sarrie regularity as gravity modes. However, the
85 AIli quantity can be retrieved from the asymptotic relation
which defines the mixed-mode pattern (Mosser et al. 2012c;
Goupil et al. 2013). We use the implicit relation expressed
in Mosser et al. (2015)
i/ -1/„ 1 /1 1 \
tan7r-——V = q tan n —-, , (2)
Ai/(np) Alla \v vgJ
where i/p and i/g are the asymptotic frequencies of pure
90 pressure and gravity modes, respectively, Ai/(np) is the
frequency différence between two consecutive pure pressure
radial modes with radial orders np and np + 1, and q is the
coupling parameter between the pressure and gravity-wave
patterns.
95
The asymptotic frequencies of pure dipole pressure
modes are computed using the relation described by Mosser
et al. (2011b), which is called the universal pattern,
= ^np -F - + ep + d0i + ^(n - nmax)2^ Ai/, (3)
where ep is the asymptotic offset, doi is the sinall séparation
100 corresponding to the distance, in units of Ai/, of the pure
pressure dipole mode compared to the midpoint between
the surrounding radial modes, nmax = i/max/Ai/ — ep is the
non-integer order at the frequency i/max of maximum oscil
lation signal, and a is a term corresponding to the second
105 order of the asymptotic expansion (Mosser et al. 2013).
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Fig. 1: Précisé description of the function £ for AIR = 70 s,
obtained with a Scan of various periods with neighboring
values in the range AIIi(l ± i/maxAIIi/2).
The asymptotic frequencies of pure dipole gravity
modes are computed using the first-order asymptotic ex
pansion (Tassoul 1980):
-1 = (-ng+ eg) AIli, (4)
with ng the radial gravity order and eg the gravity offset.
This parameter is sensitive to the stratification near the 110
boundary between the radiative core and the convective
envelope (Provost & Berthomieu 1986).
Following Eq. (2) the period spacing AP between two
consecutive mixed modes writes (see Deheuvels et al. (2015)
and Mosser et al. (2015) for the full development) 115
AP^AIR, (5)
where Ç is the function described in Goupil et al. (2013)
and Deheuvels et al. (2015) for expressing the relative con
tribution of the inner radiative région to the mode iner-
tia. Following Mosser et al. (2015), Ç is derived from the
Equation (2). It is defined by 120
Ç =
-i 9 a tt cos 7r .
, 1 iPAIR AIli
1 + --
q Ai/(np)
Ai/(nF
(6)
with exactly the saine parameters as in Eq. (2). Hence, fol
lowing Eq. (5), ( provides information on the nature of the
mode : a value near 1 means that the mode is gravity dorn-
inated; on the contrary, pressure-dominated mixed modes
correspond to local minima of C- Jiang & Christensen- 125
Dalsgaard (2014) describe a similar property.
Equation (5) emphasizes that the period spacings AP
between consecutive mixed modes are not constant. As a
resuit, the différence between AP and AIli has to be cor-
rected for addressing the direct ineasureinent of AIli. 130
2.2. Stretching of the spectrum
The main purpose of our method is to force the AIli regu
larity to appear in the mixed-mode pattern. Since the defor
mation of the period spacings is expressed by Ci this func
tion is used to modify the frequency axis of the spectrum. 135
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In practice, each part of the frequency axis of the spectrum
is stretched according to the £ fonction to account for the
différence expressed by the ratio AP/AIT. We therefore
use the new variable r defined by the differential équation
where the term n“2 expresses the shift from frequencies
to periods, and the term Ç-1 accounts for the stretch-
ing. The rôle of C-1 is rninor in the région of gravity-
dominated mixed modes, important in the région of
pressure-doininated mixed modes. With Eq. (7), the spec
trum is reorganized as a fonction of the variable r which
has the dimensions of a tiine.
Mathematically, the change of variable corresponds to a
bijection between the frequency and period spaces, defined
by
B : n„m i—> (nm - n0)AIli, (8)
where nm is the mixed-mode order and no is an arbitrary
constant. This bijection ensures that, even if the fonction
C is approximate, mixed modes will be changed into a pe
riod comb with an équidistance exactly equal to the period
spacing AIli. The fact that the constant no is arbitrary
ensures that the absolute numbering of the mixed modes is
not necessary to use Eq. (8). This avoids the difficulty to
estimate the (négative) gravity radial orders ng when com
puting the mixed-mode frequencies with Eq. (2) in order to
get nm = ng + np.
We examine in the following paragraph the properties
of the fonction Ç.
2.3. Properties of Ç
The fonction Ç was already implicitly depicted in previous
work (e.g., Figs. 1 of Bedding et al. 2011; Mosser et al.
2012c, but without the normalization by AIIi). Here, we
propose a thorough analysis of Ç and intend to show that,
even if this seems paradoxical, this fonction largely dépends
on the seismic properties of pressure modes and not of grav
ity modes.
The fonctions Ç for close values of AIT are very simi-
lar, as shown in Fig. 1 obtained for a typical RGB star. The
pressure-mode parameters An and nmax are fixed, whereas
different values of Q are shown for different values of AIT.
This property allows us to obtain a nearly continuous fonc
tion Ç, for the most précisé use of Eq. (7), with small modi
fications of the period spacing around a given value of AIT
For the most efficient computation of Ç for a given value of
ABj, variations in the range AIT(1 ± nmaxAIT/2) hâve to
be investigated (Fig. 1).
The minimum values of Ç are governed by the global
seismic parameters describing the pressure mode pattern.
At first order, these minimum values are located near the
first-order frequencies of dipole pressure modes (np + ep +
doi)An, where ep is the asymptotic offset for pressure
modes and doi is the small séparation for dipole modes. An
détermines the frequency différence between each miniina
of (, ep and doi define the position of the dipole pressure
modes (e.g., Mosser et al. 2011b), hence détermine the lo
cation of these minima. A change in these parameters can
potentially produce an important change in (. However,
these parameters are precisely determined from the radial
“ (MHz)
Fig. 2: Function £(n) for different sets of q and AIT values
représentative of various evolutionary stages, obtained with
the method illustrated in Fig. 1. Top: Typical AIT values
on the RGB, with different values of q, An = 8 pHz. and
AIT = 70 s. Compared to high q, low q values correspond
to deeper minima and Ç near to 1 for gravity-dominated
mixed modes. Middle: An = 8 pHz, q = 0.15, and different
values of AIT met on the RGB. Ail curves are very similar.
Dottom: An = 8 pllz, q = 0.15, and different values of
AIT met either on the RGB, on in the red clump, or in
the secondary clump. Even if large variations are seen in
that case, the bijection (Eq. 8) ensures a correction efficient
enough for iterating the value of AIT. The minimum and
maximum values of £, respectively reached for pressure or
gravity-dominated mixed modes, are plotted in dashed and
dotted fines.
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mode pattern and by the frequency shift doi depicted by
the universal red giant oscillation pattern.
On the contrary, the function Ç hardly dépends on q and
195 AIIi. As explained in Mosser et al. (2015), the coupling pa-
rameter q détermines the depth of the minima (Fig. 2top).
Since, this parameter does not vary much during the red
giant évolution (Mosser et al. 2012c), it has little influence
on 0 As for the dependence of Ç with AIIi, the scaling of
200 AP to AIR makes the function approximately the sarne
for each Alix. It follows that the values of AIIi and q hâve
only a limited impact on Ç (Fig. 2middle).
As a resuit, the détermination of Ai/ and of the fre
quency position of the dipole pressure modes is enough for
205 providing a relevant estimate of Ç. Therefore, the use of
this function for stretching the oscillation spectra results
in the emergence of a regularity corresponding to the AIli
value. Eveil a large change in AIli does not modify drasti-
cally Ç (Fig. 2bottom), so that a RGB star can be treated
210 with a clump AIli value for initiating the stretching, and
conversely. This property is demonstrated in Appendix A.l.
3. Automated measurement of AIli
In this section, we detail the way to measure period spacings
in a fully automated way.
215 3.1. Préparation of the oscillation spectrum
The first steps of the set up are based on the pressure
modes. First estimâtes of the values of Ai/ and i/mæc are ob-
tained with the envelope autocorrélation function (Mosser
& Appourchaux 2009). These values are refined by using the
220 universal pattern (Mosser et al. 2011b) in order to enhance
the accuracy of the détermination of Ai/ and to precisely
locate the different oscillation modes. We do not include
neither radial modes in our study, since they do not exhibit,
inixed modes, nor quadrupole mixed modes, since they are
225 confined near the pressure modes and do not exhibit the
sarne pattern as dipole mixed modes. Therefore, we sup-
press these modes from the spectra (second panel of Fig.
3). In practice, this operation only dépends on the value of
the large séparation: we keep part of the spectrum with a
230 second-order reduced frequency xv verifying
xv = ~ - (nP + £P + ^ fa - ïimax)2) € [0.06,0.80], (9)
where the quadratic term accounts for the second-order
asyinptotic expansion (Mosser et al. 2011b, 2013). In order
to avoid discontinuities due to the granulation background,
this operation is applied to a background-corrected spec-
235 trum (Fig. 3b). The background is determined as in Mosser
et al. (2012a).
3.2. Initial values
In order to help the itérative process, we chose guess values
of AIli agreeing with the Aili-Ai/ pattern evidenced by
240 Mosser et al. (2014), depending on the evolutionary stage.
For Ai/ above 9.5 pHz, there is no ambiguity since the only
possible evolutionary status is RGB. Below, stars iriay be
on the RGB, or in the clump, or leaving the clump. This
latter case is équivalent to the clump phase, since the AIli
shows continuous variation at the end of the clump. So, 245
different cases were then tested for Ai/ below 9.5 /rHz, with
a guess value agreeing either with the RGB or with the
other evolutionary stages.
We then stretched the oscillation spectrum using the Ç
function as described in section 2 (bottom panel of Fig. 3). 250
3.3. Spectrum of the stretched spectrum
To retrieve the Alix value, we performed a Fourier trans-
form of the new spectrum V{t) (Fig. 4). Due to the form
of the mixed-mode signal, with high amplitudes for the
pressure-dominated mixed modes and low amplitudes for 255
the gravity-dominated modes, there is no need to use a ta-
pering function for smoothing the spectrum and reducing
aliases since the distribution of the amplitudes naturally
miinics a tapering function.
Regularity in the stretched spectrum results in a clear 260
signature in its Fourier spectrum (Fig. 4). As stated above,
the period signature observed is largely independent of the
initial guess value of Alix and q. However, a change of
these initial values will produce a small variation of the
measured period signature. An itérative process provides a 265
stable measurement of the two parameters q and Alix after
four steps only (see Appendix A.l).
When necessary, we tested the different possible evo
lutionary stages and kept the cohérent one, when the final
value of Alix agréés with the hypothesis on the initial value. 270
We also measured the mixed-mode period spacing AP and
found very good agreement.
3.4. Test with a synthetic spectrum
In order to check possible bias of the method, we per
formed test with synthetic low-degree oscillation spectra, 275
using the asymptotic relations for the frequencies of radial
and dipole mixed modes. Mode amplitudes were computed
following Mosser et al. (2012a). The linewidths of the profile
of the mixed modes, described as Lorentzians, were derived
from observations. The linewidths of the radial and t — 2 280
modes, useless for computing the period spacing but neces
sary for testing the whole automated chain, were computed
following Belkacem et al. (2012). We finally multiplied the
mixed-mode amplitudes with a Gaussian function to take
into account the amplitude différence between pressure- 285
dominated and gravity-dominated modes. The FWHM of
this Gaussian was fixed to one-fifth of the large séparation
to match observed spectra. The resuit is shown in the top
part of Fig. 5.
We tested different values of Alix, ^max and Ai/ and re- 290
trieved in each case the initial value of Alix with a précision
much better than 0.1% (Fig. 5).
3.5. Performance and uncertainties
3.5.1. Confidence level
To define the confidence level, we measured the rnean high- 295
frequency noise présent in the spectrum and used this value
to normalize the Fourier spectrum S of the stretched spec
trum V{t). In order to estimate the relevance of the dé
tection, we assumed that the statistics of S follows a y2
distribution. This is not strictly the case, due to the rescal- 300
ing from the frequency to the period domain and due to
4
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Fig. 3: Top: Oscillation spectrum of the red giant KIC9145955 in function of frequency. Middle: The radial and quadrupole
modes hâve been removed and the background has been subtracted from the spectrum. Bottom: Oscillation spectrum as
a function of the stretched period. The light blue dashed lines correspond to a regular comb-dirac (indicated with dashed
Unes).
the stretching of the spectrum induced by the change of
variable (Eq. 7). However, these deformations are limited
in the frequency range around ymax so that we use a similar
305 test as provided by the Ho hypothesis, but with a dedicated
calibration.
Assuming a \2 distribution, the détection can be consid-
ered as reliable when the local maximum of S is larger than
ten times the mean noise level; the detected value then cor-
310 responds to a period signature rejecting the Hq hypothesis
corresponding to pure noise with more than 99.9% con
fidence (Mosser & Appourchaux 2009). Simulations, con-
sisting in retrieving the oscillation signal in a high signal-
to-noise spectrum corrupted with white noise, showed that
315 the détection is relevant with the threshold level previously
mentioned fixed at the value 13.
3.5.2. Uncertainties
The précision that can be achieved for the measurement of
Aüi dépends on the tirne resolution of the Fourier spec-
320 trum S of the stretched spectrum. This resolution, related
to the properties of the oscillating signal, expresses as
à(AHi)res = umax An?, (10)
as derived in Appendix A.2. It then provides a quantitative
basis for estimating reliable uncertainties.
Table 1: Estimâtes of the different uncertainties for a typical
RGB star with Au = 8 //Hz and z/max = 75 //Hz or for a
typical clump star with Au = 4 //Hz and //max = 35 //Hz
RGB clump
An! (S) 75 300
<5(An!)res (s) 0.5 3.1
S(AIIi)order (s) 0.5 3.1
<5(Ananas (s) 5.1 27
max(<S) 15 30 15 30
<5(AIli)over (s) 0.05 0.02 0.34 0.17
We investigated three different cases, depending on the
mixed-mode pattern density. If the mixed-mode pattern is 325
dense, with iriany gravity-dominated mixed modes, then the
précision on the measurement is high since the function S
can be oversampled (top of Fig. 4). It then writes, as a
function of the nominal resolution <5(AHi)res,
«(AnOove, ~ — d(An1)res, (il)
where A is the maximum value of S reached at AHi. 330
However, the accuracy on AHi also dépends on the con
stant eg of the asymptotic gravity modes. At this stage,
5
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Fig. 4: Top: Power spectrum of P(r) as a function of the
period for the star KIC 1995859. Aüi for this star is 321s.
Middle: Same figure for KIC 1868101 with Arij = 300.6 s.
Bottorn: Same figure for KIC 12507577 with AÜ! = 66.3 s.
there is no complété study on this parameter (see Provost
& Berthomieu 1986, for a dedicated study), so that one
335 cannot fix its valuer. An uncertainty of 1 in eg translates
into an uncertainty of one radial gravity order. As sliown
in Appendix A.4, the uncertainty is then
<5(AIIi)order = £(AIIi)res. (12)
25 30 35 40 45 50 55
frequency (^.Hz)
period (s)
Fig. 5: Top: Simulated mixed-mode spectrum. Radial and
l = 2 modes are absent, as depicted in Figure 3. Bottom:
Power spectrum of P(t) derived from the asymptotic re
lation. The initial AIIi value was settled at 300 s. The
principal aliases observed around AIIi are indicated by red
dashed lines. Harmonies of Aüi are also seen (green dashed
lines).
This means that the high statistical précision has to be
tempered by our inability to détermine the value of the
offset £g. When only a low number of gravity dominated 340
mixed-modes are observed, it is not possible to unambigu-
ously measure Aüj (second panel of Fig. 4). In this case,
the uncertainty corresponds to a shift of one radial order.
For evolved RGB stars, gravity-dominated mixed modes
hâve too high inertia, so that they cannot be observed 345
(Grosjean et al. 2014). In such cases, the ambiguity for mea-
suring Aüi corresponds to a window effect. The absence of
observable mixed modes in the frequency ranges close to
quadrupole and radial modes yields large uncertainties. A
contrario, the observation of a few mixed modes in this re- 350
gion is most often enough to remove any degeneracy in the
solution. As explained in Appendix A.5, the frequency shift
due to missing gravity-dominated mixed modes around ra
dial and quadrupole modes is
^(^ni)alias — n'niax d(AHj)orderi (13)
and helps estimating the large uncertainty introduced by an 355
alias mismatch. For red giants, values of remax are typically
6
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10
At' OiHz)
Fig. 6: AIT (s) in function of the large séparation Av (/xHz)
for the set of stars analysed by Mosser et al. (2014). The
uncertainties correspond to the 1-a error bars.
about ten. Typical values of the uncertainties are given in
Table 1.
4. Comparison with previous results
360 To test the method efficiency, we compared the results ob-
tained to the 1110 stars where Mosser et al. (2014) hâve
manually measured the parameter AIIi. We excluded from
their original data set subgiants and early red giants that
hâve a large séparation Av larger than 18//Hz. The os-
365 cillation spectruin of such stars can be retrieved in short-
cadence time sériés only and are out of reach of the long-
cadence data used here.
We succeeded in deducing the Aüi for rriore than 600
stars (Fig. 6). The results show a good agreernent between
370 the AIT measured either manually or automatically as
shown in Fig. 7, since the relative différence is less than
2% for more than 80% of the stars, and less than 10%
for more than 90 % of the stars. In fact, the bump présent
at —10% and +10% corresponds to the window effect de-
375 scribed in Section 3.5. We confirmed that a confusion be
tween the different evolutionary States is very rare. We met
only two cases on this sample where this kind of situation
was observed.
We however note that the automated method fails at
380 retrieving a AIT estimate in three main cases:
- Measuring AIT is difficult at low Av, when the number
of gravity-dominated mixed modes is small (Dupret et al.
2009; Grosjean et al. 2014) and when the frequency res
olution is poor compared to the frequency différence be-
385 tween consecutive mixed modes. This is particularly true
for evolved RGB stars or AGB stars.
- When mixed modes hâve a low visibility (Mosser et al.
2012a; Garcia et al. 2014), only the inanual inspection of
such stars can provide AIIi, under the condition that the
390 mode visibility is not too small.
- In a limited number of cases, buoyancy glitches that in
duce a modulation of the period spacing are large enough to
hamper the measurement of the mean period spacing with
a Fourier analysis. Most often, the modulation is small, so
395 that the method works, but may deliver preferably an alias
(An,-An,j/An,„ (%)
Fig. 7: Histogram of the relative différences between the val
ues Afli obtained automatically or individually.
of AIT. We let the analysis of glitches to a forthcoming
work.
On the contrary, we noted that the presence of rota-
tional splitting does not affect the détermination of the
AIIi value. This is due to the fact that the Ç function is ef- 400
fîcient for straightening the mixed-mode pattern even when
splitted by rotation. Each azimuthal order m forms a family
with evenly spaced stretches periods, with a spacing AIT m
given by Mosser et al. (2015):
Anl m ~ AIR (l + 2m-^-^V (14)
\ A/ + 1 r'max J
where Af, equal to Av/AU.\V^nax, represents the number 405
of gravity modes in the Ai/-wide frequency range around
i/max, and where ôvrot is the maximum rotational splitting.
These rotational splittings are small compared to the
frequency vmax, so that the correction proportional to the
azimuthal order m is in fact smaller than the resolution 410
<5(AIT)res (Eq. 10). As a conséquence, the period spacings
of ail components of the dipole modes are close to AIT,
and rotation is not an issue for measuring AIT.
In order to highlight these stateinents, we constructed 415
a synthetic spectruin as described in Section 3.4 with the
addition of rotational splittings obtained from Eq. (17)
of Deheuvels et al. (2015). We considered the case of a
star seen with an inclination angle of 45° and a star seen
equator-on corresponding respectively to the observation 420
of rotational triplets and rotational doublets. In each cases,
the splitting amplitudes are considered equal. An example
of a part of the synthetic spectruin is shown on the left
part of Fig. 8. The power spectra of P(r) derived from the
synthetic spectra, where rotational triplets were included, 425
are shown on the right part of Fig. 8. Different values of
AIT and SvTOt hâve been tested. In each cases, the initial
AIT value has been retrieved with a précision better than
0.2 %. The only visible signature of rotation is an apparent
decrease of the power spectruin of P(t). 430
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Fig. 8: Left: zoom on a précisé radial order of the simulated mixed-mode spectruin shown in Figure 5. y2 noise with
two degrees of freedom has been included in the spectrum with an height corresponding to 1/50 of the height of the
oscillations. Right: Power spectrum of P(r) derived from the simulated spectra. Top: simulations without rotation.
Bottom: same simulations but with the addition of rotational splittings, which appear as rotational triplets with a Svrot
equal to 0.054 /uHz.
5. Treatment of Kepler red giant public data
5.1. Data
We used the public long-cadence data from Kepler with the
maximum available length, up to the quarter Q17, corre-
435 sponding to 44 months of photometric observation. Original
liglit curves were taken from the MAST program (Fanelli
et al. 2011; Fraquelli & Thompson 2014). Among the 15000
light curves in the Kepler public data, we processed the set
of more than 12900 stars for which the large séparation Av
440 can be reliably measured.
5.2. Gravity period spacing
We could détermine AIR for about 5000 red giants. The
other stars did not satisfy the reliability level defined in
Section 3.5.1. This could be due to a low signal-to-noise ra-
445 tio in the spectra or to the presence of too few g-dominated
mixed modes. In some limited cases, this can be due to an
incorrect identification of the radial mode pattern. Despite
the various checks, there are about 45 outliers in Figure 9;
they represent less than 1 % of the total of the détections.
We however notice that large uncertainties due to the alias 450
problem affect about 20 % of the values, especially on the
RGB at low Av. The data are available online, at the CDS,
with a flag indicating values suspected as outliers or aliases.
The results confirm and extend previous work (Bedding
et al. 2011; Mosser et al. 2012c; Stello et al. 2013; Mosser 455
et al. 2014) in their conclusions, taking into account that,
here we measure asymptotic values and not mean period
spacings. We see the same characteristic features except
for stars starting the ascension of the AGB identified by
Mosser et al. (2014). Their absence can be explained by 460
the low signal-to-noise ratio of oscillation spectra at low
Av, which then induces the rejection of the ineasurements;
on the contrary, such data can be analyzed individually.
5.3. Mass and metallicity
The scaling relations allow the détermination of the stellar 465
masses and radii from the global seismic paraineters (Av,
t'max) and from the effective température (e.g., Kallinger
et al. 2010). We used the effective température listed in
Huber et al. (2014). The relative uncertainties on the stellar
mass are of about 10-15%. The variations of AIIi along 470
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475
480
Fig. 9: AITi in function of the large séparation Av for the Kepler red giant public data. The color code indicates tlie
stellar mass (M0) The signatures of the RGB, the main clump and the secondary cluinp appear clearly. The proportion
of outliers, coinpared to the seismic evolutionary tracks defined in Mosser et al. (2014), is less than 1 %.
Table 2: Values of the period spacings AIIRA/, Z), in sec
onds, for a large séparation Av = 6 //Hz, with the scaling
relation AIR oc Ai/0-2o. Uncertainties are of about 0.25 s.
M/Mq 1.0-1.2 1.2-1.4 1.4-1.6
Z < -0.4 68.0 67.9 67.3
-0.4 < Z < 0 68.7 68.2 67.4
Z > 0 69.1 68.5 67.5
the stellar évolution for different star masses can then be
analysed.
The mass dependence présent in the main and sec
ondary clumps (e.g. Bedding et al. 2011; Mosser et al. 2014)
is confirmed. We illustrate it in Fig. 12 with a subsam-
ple of Fig. 9, with stars from the open clusters NGC 6791
(A/679i = 1.15±0.03Mq in the RGB). NGC 6811 (A/68n =
2.2 ± 0.1 A/0), and NGC 6819 (A/6811 = 1.61 ± 0.04 A/0).
The membership of these stars is defined as in Stello et al.
(2010), masses are derived from Miglio et al. (2012). The
evolutionary tracks of the three clusters are close to each
other on the RGB, where the mass dependence is weak,
but important in the helium-burning phase. We confirm the
Fig. 11: Fit of the AIli - Av relation depending on the
stellar mass and metallicity.
identification of three blue stragglers in NGC 6819, already
identified by Corsaro et al. (2012).
We also discovered another mass dependence présent in
the RGB branch. At fîxed properties of the stellar core (at
fixed AIR), a high-mass RGB star has a larger Av value
485
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Fig. 10: AIR (s) in function of the large séparation Av (/xHz) for the Kepler red giant public data. The color code
indicates the stellar mass (M@). We hâve superimposed two curves indicating the régions where alias are expected. We
note the large riumber of such artefacts below 9/rHz.
than a low-mass star. This means that, despite a more mas-
490 sive convective envelope, high-mass stars are more dense.
This relation, observed for RGB stars with a mass below
1.6 A/q, is predicted by simulations (Stello et al. 2013), but
never observed. We note as well that stars on the RGB with
a mass above 1.6 Mq exhibit a large spread around the RGB
495 branch. This phenomenon, already noted by Mosser et al.
(2014), can be related to the different physical conditions
when such stars reach the RGB.
The large riumber of stars on the RGB with a précisé
ineasurement of AIR allowed us to test also the metallicity
500 dependence of the AIR Av relation. We observe that, at
fixed properties of the core (at fixed AIR), low metallicity
stars hâve a large spacing Av significantly higher than more
metallic stars (Fig. 11). The values of A1R(A/, Z) for Av =
6 /iHz are given in Table 2. Uncertainties on these values are
505 about 0.25 s, significantly less than the observed spread.
The metallic dépendance is high for stars below 1.2 Mq,
but negligible for stars above 1.4 Mq. This agréés with the
fact that low-metallicity stars are denser. The fits in Fig. 11
were obtained assuming that the slope of the log(AIR)
510 log(Aiz) relation is fixed, equal to 0.25 according to the
global fit.
5.4. Luminosity bump
We can also note the large spread on the AIR value for
RGB stars with Av lower than 6.5 //Hz. This spread occurs
where simulations predict the position of the luminosity 515
bump (Lagarde et al. 2012). It could, then, be due to such
a phenomenon.
The aliasing phenomenon complicates the resuit at low
Av on the RGB and precludes the firm identification of
the signature of the luminosity bump, as discussed above. 520
The main aliases are présent as the second branch observed
under the RGB branch.
5.5. Coupling parameter
The coupling factor q was adjusted along with AIR. The
results are shown in Fig. 13. 525
RGB stars show a smaller coupling than clump stars, as
stated by Mosser et al. (2012c). Our results are similar to
this study for RGB stars: the mean value is q = 0.17±0.05.
However, the results for clump stars are higher: around
0.29 ± 0.07, but still in the previously estimated uncertain- 530
ties. The clump stars présent a stronger coupling between
p and g modes than RGB stars.
Ai/ (uHz)
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Fig. 12: Same as Fig. 9, with red giants identified as inembers of three open clusters observed by Kepler: NGC 6791,
triangles; NGC 6819, diamonds; NGC 6811, squares.
Fig. 13: Histogram of the coupling factor q. The dashed blue
Une corresponds to RGB stars and the continuous red line
to clump stars.
Following Unno et al. (1989), the value of the coupling
factor is linked to the extent of the evanescent région and
535 is limited to 1/4. Our results however do not verify this:
we measure q values significantly above 1/4. This discrep-
ancy cornes from the fact that the formalism in Unno et al.
(1989) is valid for a weak coupling only (M. Takata, private
communication), which is not observed. A new development
is necessary to link q and the size of the evanescent zone, 540
as stated by Jiang & Christensen-Dalsgaard (2014).
6. Conclusion
We presented a new method based on the inversion of the
mixed-mode asymptotic relation for determining automati-
cally the gravity period spacing in the mixed-mode pattern 545
of red giants stars. The efficiency of the method dérivés
from the asymptotic properties of the radial and dipole
spectrum: the radial oscillation pattern follows the univer
sal red giant oscillation pattern, which corresponds to a
second-order asymptotic development; the dipole oscilla- 550
tion pattern is tightly fitted by the asymptotic expansion
for mixed modes. The change of variable used to analyze
the stretched periods of the modes allows us to exhibit the
properties of the oscillation periods and not of period spac
ings. 555
We used this new method on the red giant Kepler public
data and succeeded in deducing the gravity period spacing
for about 5 000 red giants. The results obtained confirmed
previous measurement for such stars. We unveil as well a
new mass dependence for RGB stars: higher-mass stars will 560
hâve a lower period spacing. This work paves the way to the
précisé interprétation of the mixed-mode pattern on numer-
ous stars; a massive measurement of rotational splittings is
now possible. We note that buoyancy glitches sometimes
11
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hamper the détection of AIli; but such glitches deserve a
spécifie study.
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Appendix A: Uncertainty on AIli
The measurement of Alix dépends on the characteristics of
the stretched spectruin and of its spectrum. We aim first
at examining how they are connected with the inethod and
with the global seismic properties of the spectrum. The ex
act measurement of AIli présupposés as well the exact dé
termination of the mixed-mode order, which dépends on the
value of the gravity offset eg. The measurement is also per-
turbed by the low amplitudes of gravity-dominated mixed
modes. Since these modes are evenly spaced in frequency,
this effect is comparable to a window effect. Ail these effects
are examined. 635
Ai. Uncertainties of the stretching process
The accuracy of the stretching process is ensured by the
principle of the method and the use of Eq. (7). In this équa
tion, the différence between periods and stretched periods is
due to the term l/£, which basically ensures that there are 640
AF +1 modes in a A^-wide interval, where A/" = Av/ATl\v2
modes are expected. As a resuit, the relative différence be
tween periods and stretched periods is measured by 1/Af.
Apart for subgiants and on the early RGB where M lias
small values (Mosser et al. 2014), the large values of Af for 645
the RGB and clump stars considered in this work ensures
an efficient itération. In order to illustrate this, Table A.l
shows the convergence of the itération process in the case of
an RGB star with Aüi = 75 s, with two initial guess values
(RGB or clump). Even if the initial guess value corresponds 650
to an incorrect détermination of the evolutionary stage, the
itération process precisely converges after four steps.
A.2. Resolution of the spectrum of the stretched spectrum
We aim at examining the properties of the stretched spec
trum and of its spectrum. 655
Since the frequency range where modes are observed is
typically i/max, the period range of the stretched spectrum
is about 1/ r'max Then, the spectrum of this spectrum has
typically a resolution i/max. Since the signature of the pe
riod spacing AIli occurs at 1 /Alix, the nominal resolution 660
expressed in the period variable is
«(AnOre, = tWxAn?. (A.l)
Typical values of the nominal resolution correspond to
about 0.4 s on the RGB and 3.6 s in the red clump.
A.3. Uncertainties with an oversampled spectrum
The high quality of signal allows us to oversample the spec- 665
trum in order to increase the resolution. This tighter reso
lution is however limited by the noise. Following the same
approach as in Mosser & Appourchaux (2009), and espe-
cially their équations (A.4)-(A.6), we can compare the vari
ation of the signal peaking at amplitude A to the maximum 670
variation of a noise contribution of amplitude b (both ex
pressed in white noise units). The précisé identification of
the signal maximum allows us to compare the oversampled
resolution <5(AIIi)0ver to the nominal resolution
KA (5(AIIi)over > b <5(AIIi)res. (A.2)
Considering a conservative value b = 5, in white noise units, 675
we hâve
<5(An!)over ~ — (i(An1)res. (A.3)
Values of A above the threshold level insures a significantly
tighter resolution than the nominal value J(AIIi)res. Since
A may be as high as 200, the accuracy of the measure
ment may becomes excellent. This however supposes that 680
the gravity offset sg intervening in the pure gravity-mode
12
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685
690
pattern is known. It is usually set to 0, despite the fact that
the asymptotic value is 1/4 (Tassoul 1980). Anyway, its ex
pression can be complicate, depending on the structure of
the radiative core (Provost & Berthomieu 1986).
A.4. Uncertainties corresponding to a shift of one gravity
order
According to the asymptotic theory, the gravity mode pe
riod are evenly spaced with a mean period spacing close to
AIIi. So, their frequencies express
1
UgAIli ’
(A.4)
where ng is the gravity order. By deriving this équation, we
obtain
dv dng dAIIi
v ng AIT
(A.5)
Table A.l: Itération process
itération step i AIR TTs)
start value 80 300
1 75.30 88.50
2 75.018 75.810
3 75.0011 75.0486
4 75.0001 75.0029
target value 75 75
This however relies on the détection of pure gravity modes.
Here, mixed modes with stretched periods behave as gravity
modes, but with an additional mode that is the pressure
mode. Hence, the correct uncertainty is reduced by a factor 720
Af/(Af + 1) so that
ô(AIT ) alias
(^naxAfl:)2 M
Av Af + 1
AIli
at+ r
(A.ll)
A shift of one radial order corresponds to dng = 1. For a
fixed set of oscillation modes, we hâve dv = 0. It follows:
695 dAIli = AIIi/ng. By assuming that we are near the max
imum oscillation frequency vmax and following Eq. (A.4),
the error on Aüi can be written as
<5(Arii)order = z/maxAIl?. (A.6)
So we note that we obtain a similar resuit as determined
by the resolution:
<5(Ana)order = <5(AIT)res. (A.7)
700 A.5. Uncertainties corresponding to the window effect
The suppression of the radial and quadrupole modes we
performed possibly leads to what is called a window effect.
The removal of part of the spectrum at regular frequen
cies produces aliases (equal to 1/Av in period) which could
705 be mistakenly attributed to the real value of AIli. To es-
timate the uncertainties related to this possible confusion,
we hâve to estimate also the frequency différence between
each mode. For that, we follow Eq. (A.5) with a fixed AIT
value (dAIE = 0) and an order variation dng = 1:
dv 1
v ng'
(A.8)
710 With ng determined by Eq. (A.4), the value of dv is equal
to AYl\v2. It corresponds to a signature at the period
l/(AIIii/2). The relative period shifts due to the aliases
are then determined by
1
dAIT =
AIli 1
AIEi/2
(A-9)
For frequencies close to the maximum oscillation frequency
715 î'max, this shift translates into an uncertainty on AIli ex-
pressed by
<J(AIIi)alias =
(k'maxAIli t
~Av
13
(A.10)
Chapitre 6
Discontinuités dans la fréquence de
Brunt-Vaisâlâ
An chapitre 4, nous avons étudié l’influence des discontinuités présentes à l’intérieur de
l’étoile sur le profil de vitesse du son et leur conséquence sur les modes observés en sur
face. L’influence de ces discontinuités ne s’arrête évidemment pas là, elles vont également
modifier d’autres paramètres physiques. Ici, nous allons nous intéresser à leur impact sur
la valeur de la fréquence de Brunt-Vâisâlà. En effet, cette grandeur porte les traces des
discontinuités de structure présentes dans le cœur de l’étoile. Celles-ci vont apparaître,
comme pour les discontinuités dans le profil de la vitesse du son, sous forme d’écart à la
position asymptotique des modes de gravité et donc, celle des modes mixtes. Ces glitches
observés dans les modes mixtes des spectres peuvent donc être mesurés et caractérisés
comme ceux présents dans les modes de pression.
6.1 Précédents travaux théoriques
Les discontinuités de structure et leur influence sur la fréquence de Brunt-Vâisàlâ sont
connues et étudiées depuis les années 1990, principalement pour les étoiles ayant une
enveloppe radiative (par exemple, Miglio et al. 2008, pour les étoiles SPB et 7 Doradus,
étoiles massives de la séquence principale). Par contre, ce genre d’étude a peu été con
duite pour les pulsateurs de type solaires tels que les géantes rouges. Ce n’est seulement
que très récemment qu’une étude s’est intéressée au problème (Cunha et al. 2015).
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Figure 6.1: Fréquence de Brunt-Vâisàlà en fonction du rayon de l’étoile pour une
étoile du clump de 2.8Mq. Les variations de structures importantes provoquant des
glitches dans la valeur de la fréquence de Brunt-Vâisàlà sont indiquées par des flèches.
Crédit : Cunha et al. (2015)
1445 Ces études ont montré que, comme pour les glitches des modes de pression, l’influence
des glitches sur la fréquence de Brunt-Vàisàlà va provoquer un décalage dans les périodes
des modes de gravité. Cette modulation peut être approximé par une sinusoïde, ou une
fonction périodique un peu plus complexe (Miglio et al. 2008).
Ces travaux ont également permis de mettre à jour les principales régions, sources de dis-
1450 continuité dans le cœur des étoiles. Ce sont principalement la région où brûle riiydrogène
en couche et celle correspondant à la signature du premier dredge-up (Figure 6.1) qui
sont concernées. En effet, à cet endroit, un brusque changement dans la composition
chimique du milieu apparaît, étant donné que la zone convective de l’étoile est descendue
jusqu’à cette région avant de se rétracter. Elle a donc enrichi cette région en hydrogène,
1455 provenant des couches superficielles (voir partie 3 du chapitre 2)
6.2 Mesure de ces discontinuités dans les modes mixtes
Cette section a pour objectif de présenter la façon dont les glitches des modes de gravité
peuvent être mis en évidence dans les spectres d’oscillation des étoiles géantes rouges.
Ces écarts à l’asymptotique mériteraient une étude plus détaillée permettant leur car-
i46o actérisation d’une manière plus poussée. C’est ce que l’on s’attachera à faire durant les
années qui viennent.
6.2.1 Mesure de la position en fréquence des modes mixtes dipolaires
Comme précédemment, une première estimation des paramètres globaux du spectre (Au
et ï'max) est déterminée avec la méthode d’autocorrélation (Mosser &, Appourchaux 2009)
1465 puis raffinée avec le motif universel (Mosser et al. 2011). La valeur de AIIi est, elle,
déterminée en utilisant la méthode décrite au chapitre précédent.
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Pour repérer la position en fréquence des modes mixtes, nous avons en premier lieu
identifié les modes radiaux et quadrupolaires présents dans le spectre. Comme décrit
dans le chapitre 4, leur position en fréquence peut être approximée par le motif universel
(Mosser et al. 2011). Nous nous sommes donc basés sur cette estimation pour fixer à zéro
la puissance des régions du spectre autour des modes dipolaires et quadrupolaires. La
largeur de cette région correspond à trois fois la largeur à mi-hauteur typique d’un mode
de pression (donnée par Belkacem et al. (2012)). Les maximas locaux sont ensuite repérés
dans le reste du spectre. Ceux ayant une densité spectrale de puissance supérieure à 8
fois la valeur du bruit de granulation sont identifiés comme étant des modes mixtes.
6.2.2 Ecart à l’asymptotique des modes mixtes
Pour évaluer l’écart possible de ces modes mixtes repérés par rapport à une valeur asymp
totique, nous avons construit ce que l’on apelle un diagramme échelle. Ceci consiste à
découper le spectre en plusieurs parties que l’on superpose les unes au-dessus des autres.
Ici, nous nous intéressons aux régularités en période du spectre et nous avons donc réalisé
un diagramme échelle en découpant le spectre en fraction de même valeur en période.
La période utilisée correspond bien sûr à la valeur de ALli mesuré par la méthode au
tomatique.
Lors du chapitre précédent, nous avons vu que les modes mixtes ne sont pas régulièrement
espacés en période. Lorsque l’on construit donc le diagramme échelle de notre spectre
aucune régularité en période n’apparaît (figure 6.2). Il faut à nouveau effectuer une
déconvolution du spectre par la fonction £ pour faire apparaître la régularité en période
observée dans les modes mixtes et d’éventuels écarts par rapport à cette régularité.
Dans le cas où aucune différence avec la théorie asymptotique des modes mixtes n’est
observée, les modes mixtes repérés devraient s’organiser suivant une ligne simple dans
le diagramme échelle. Certains spectres s’approchent fortement de ce cas, comme par
exemple celui de KIC9882316 (figure 6.3). Par contre, ce n’est pas le cas d’autres spectres.
Par exemple, si une composante rotationnelle est présente dans le spectre, il n’y aura
pas un alignement unique présent dans le diagramme échelle, mais plusieurs, traduisant
la levée de dégénérescence des modes mixtes.
6.2.3 Caractérisation des écarts à l’asymptotique
Il apparaît dans certains cas que la rotation n’est pas la seule cause des écarts observés.
En effet, on voit clairement dans les diagrammes échelles de certains spectres (comme
KIC3864171, voir figure 6.4) une signature périodique à la place de la ligne droite que l’on
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Figure 6.2: Diagramme échelle en période \ jv de l’étoile KIC9882316 avant la décon-
volution du spectre par la fonction £. L’axe des ordonnées indique les fréquences des
modes repérés. La taille des signes indique l’amplitude des modes repérés. Le spec
tre de l’étoile considéré est montré en gris. Les nombres en rouge correspondent aux
ordres radiaux des modes radiaux. Les croix vertes représentent la position théorique
des modes mixtes calculées pour ce spectre avec les valeurs de q et AIIi mesurées. Les
carrés de couleur bleu clair correspondent aux modes mixtes dominés p tandis que ceux
bleus foncés sont des modes mixtes dominés g.
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Figure 6.3: Diagramme échelle en période corrigée r de l’étoile KIC9882316, après
avoir effectué la déconvolution du spectre par la fonction Ç. L’axe des ordonnées indique
les fréquences des modes repérés. La taille des signes indique l’amplitude des modes
repérés. Le spectre de l’étoile considéré est montré en gris. Les nombres en rouge
correspondent aux ordres radiaux des modes radiaux. Les carrés de couleur bleu clair
correspondent aux modes mixtes dominés p tandis que ceux en bleu foncé sont des
modes mixtes dominés g.
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KIC 3864171 - Ml^ZQO.SO s
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Figure 6.4: Diagramme échelle en période corrigée r de l’étoile KIC3864171 après
avoir effectué la déconvolution du spectre par la fonction Ç. L’axe des ordonnées in
dique les fréquences des modes repérés. La taille des signes indique l’amplitude des
modes repérés. Le spectre de l’étoile considéré est montré en gris. Les nombres en
rouge correspondent aux ordres radiaux du spectre. Les carrés de couleur bleu clair
correspondent aux modes mixtes dominés p tandis que ceux en bleu foncé sont des
modes mixtes dominés g.
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1500 attend et qui traduirait la régularité en période. Ce comportement des modes mixtes ne
peut correspondre qu’à la présence de glitches dans le cœur de l’étoile. On observe alors
une variation sinusoïdale superposée à la valeur moyenne de Aüi. Nous avons mené
des tests afin de vérifier que ces variations n’étaient pas dues aux glitches des modes de
pression mais il en est ressorti que les glitches des modes de pression ne pouvait affecter
1505 que les modes mixtes dominés p. Cette hypothèse a donc été rejetée.
Ces glitches ont été repérés principalement dans les spectres des étoiles du clump. Ce sont
Chapitre 6 Discontinuités dans la fréquence de Brünt- Vàisàlà 95
de longues oscillations ayant des périodes s’étalant sur une vingtaine d’ordres radiaux
de gravité. La période de la modulation due au glitch de la fréquence de Brunt-Vàisàlà
dépend du rapport des rayons de Brunt-Vâisâlâ entre la cavité totale et la région délimitée
par l’accident de structure interne, de manière analogue à ce que l’on a vu pour les
modes de pression (équations 4.11). Ces longues oscillations correspondent donc à une
discontinuité importante situé à l’extrémité de la zone radiative où se propage les ondes
de gravité. Il apparaît clairement que cela ne correspond pas aux discontinuités évoquées
plus tôt, du moins au premier abord. Une étude complète à propos de ces oscillations
permettrait de confirmer ou d’infirmer cette conclusion. Pour des périodes d’oscillations
aussi longues, une seule discontinuité pourrait correspondre : le gradient de composition
chimique présent à l’interface entre le cœur convectif de l’étoile et la zone radiative.
En effet, le rayon du cœur convectif d’une étoile du clump diminue au fur et à mesure
que l’hélium est consommé dans son cœur (Kippenhahn & Weigert 1994). Ceci créé un
gradient de composition chimique à l’extrémité de la zone radiative qui pourrait expliquer
la présence de ces glitches.
6.3 Développements possibles
Nous n’avons fait ici qu’effleurer la surface de l’iceberg. Ces écarts à l’asymptotique mis
en évidence pour la première fois dans les modes mixtes des géantes rouges méritent la
conduite d’une étude complète de leurs propriétés. Ceci permettra sans doute de relier
les différentes études théoriques qui ont été conduites aux modulations observées. Pour
l’instant, les interprétations que l’on peut en faire et que l’on a abordées dans ce chapitre
demeurent purement spéculatives. Mais il est clair que ce travail permet d’ouvrir la porte
vers la caractérisation de la structure fine du cœur de ces étoiles géantes.
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ABSTRACT
Context. Asteroseismology allows us to probe the physical conditions inside the core of red giant stars. This relies on
the properties of the oscillations with a mixed character that are highly sensitive to the physical properties of the core.
Overlapping rotational splittings and mixed-mode spacings resuit in coinplex structures in the mixed-rnode pattern,
which severely complicates its identification and the measurement of the asymptotic period spacing.
Aims. This work aims at disentangling the rotational splittings from the mixed-mode spacings, in order to open the
way to a fully automated analysis of large data sets.
Methods. An analytical development of the mixed-mode asymptotic expansion is used to dérivé the period spacing
between two consecutive mixed modes. This expression allows us to correct for the distortion of the mixed-mode
pattern induced by the coupling of gravity and pressure waves; it puts in evidence the contribution of the gravity
waves, regardless of the coupling. Period-corrected échelle diagrams clearly exhibit the structure of the gravity modes
and of the rotational splittings.
Results. We propose a new view on the mixed-mode oscillation pattern based on corrected periods, called stretched
pcriods, that mimic the evcnly spaced gravity-modc pattern. This provides a direct understanding of ail oscillation
components, even in the case of rapid rotation. The measurement of the asymptotic period spacing and the signature
of the structural glitches on mixed modes are then made easy.
Conclusions. This work opens the possibility to dérivé ail seismic global parameters in an automated way, including
the identification of the different rotational multiplets and the measurement of the rotational splitting, even when this
splitting is significantly larger than the period spacing. Revealing buoyancy glitches will provide a detailed view on the
radiative core.
Key words. Stars: oscillations - Stars: interiors - Stars: évolution
1. Introduction
Asteroseismic observations obtained with CoRoT and
Kepler hâve delivered munificent information on the stellar
interior structure (e.g., Michel et al. 2008; Chaplin et al.
5 2011) especially for red giants (e.g., De Ridder et al. 2009;
Bedding et al. 2010). Independent of modelling, global
seismic properties provide relevant estimâtes of the stel
lar masses and radii (e.g., Kallinger et al. 2010; Mosser
et al. 2010). The dipole modes, with a mixed character,
10 probe the core and test the evolutionary status of the stars
(Bedding et al. 2011; Mosser et al. 2011a). They also pro
vide the measurement of the asymptotic period spacing
(Mosser et al. 2012b) which is directly related to the core
mass (Montalbân et al. 2013). Their observation also gives
15 access to the mean core rotation (Beck et al. 2012). The
measurement of the mean core rotation for about 300 stars
analyzed by Mosser et al. (2012c), extended toward a few
subgiants (Deheuvels et al. 2014), indicates that angular
momentum must be efficiently transferred from the stel-
20 lar core to the envelope (e.g., Marques et al. 2013). At this
stage, explaining the spinning-down remains difficult, but a
recent work by Belkacem et al. (2015b,a) shows that mixed
modes likely participate to the angular-momentum transfer
and induce the slowing down of the core rotation.
Ail these results illustrate the capability of the mixed- 25
mode oscillations to probe the innermost radiative core and
deliver unique information on the physical conditions deep
inside the star. This emphasizes the need of new obser-
vational constraints, on data sets as large as possible. As
more than 13 000 red giant oscillation spectra observed by 30
Kepler show solar-like oscillations (Stello et al. 2013), ro
tation could be measured in a rriuch larger data set than
previously done (Mosser et al. 2012c). This would enable
us to test in detail how the mean core rotation and the
angular momentum transfer vary with stellar évolution. 35
Up to now, précisé rotational splittings were mostly
manually determined. Their automated measurement is
possible only when the rotational frequency is inuch smaller
than the mixed-mode spacing. This condition is most often
met for clump stars, but barely on the red giant branch 40
(RGB). We seek a rapid, effective, and automated method
for measuring them in thousands of stars. This first requires
a way to disentangle rotational splittings and period spac
ings, then an automated measurement of the asymptotic
period spacing. The method recently proposed by Datta 45
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et al. (2015) provides a partial answer for measuring the pe-
riod spacing, applicable only to non-rotating stars or stars
observed pole-on.
As is well known, rapid interior structure variation af
fect the sound-speed and Brunt-Vaisalâ frequency profiles,
so that they modify the regular arrangement of both pure
pressure and pure gravity modes, hence of the inixed-mode
pattern. Such sound-speed glitches are clearly identified in
red giant oscillations (Miglio et al. 2010; Corsaro et al. 2015;
Vrard et al. 2015a); they arise from the hélium second ion-
ization zone (e.g., Broomhall et al. 2014). Their effect on
the radial oscillation modes remains limited to minor fre
quency changes compared to the large séparation, but is
enough to induce a clear différence between stars on the
RGB or on the red extremity of the horizontal branch. This
différence was observationally shown by Kallinger et al.
(2012) and theoretically studied by Christensen-Dalsgaard
et al. (2014). A systematic survey by Vrard et al. (2015a)
firmly assesses this différence and shows that it is created
by acoustic glitches in the external envelope, related to the
second ionization of hélium.
Buoyancy glitches are also expected in red giants, as a
conséquence of an interior structure gradient due to a local
phenomenon related to nuclear burning or mixing (Cunha
et al. 2015). Up to now, they were not observed. However,
the strong signature on the gravity modes may translate
into a strong influence on the mixed-mode pattern. As sug-
gested by Cunha et al. (2015), it may explain cases where
the identification of the mixed-mode pattern is difficult or
not possible.
In this work, we use a second-order asymptotic expan
sion for dipole mixed modes and analyze the structure
of their oscillation pattern including rotation, sound-speed
glitches, or buoyancy glitches. In Section 2, we show that
the period spacing and the rotational splitting are con-
structed on similar patterns: both are buinped near the
pressure dominated modes. The rotational pattern was for-
merly derived by Deheuvels et al. (2015). Conséquences of
this new resuit are discussed in Section 3, where we show
how the structure of the pure gravity-mode pattern can
be revealed from the mixed-mode pattern. Section 4 shows
how rotation can be fully disentangled from the mixed mode
pattern, even in the most complex cases where rotational
splittings and period spacings largely overlap (see for in
stance Figs. A.4-A.6 of Mosser et al. 2012c). We then in-
vestigate the full automation of the analysis of the red gi
ant oscillation spectrum and test the influence of structure
glitches in Section 5.
A companion paper, Vrard et al. (2015b), présents the
automated rnethod for deriving the asymptotic period spac
ing in Kepler red giants, which is based on the présent work.
2. Mixed mode period spacing
Following the work of Shibahashi (1979) and Unno et al.
(1989), asymptotic expansions of mixed modes hâve been
derived for different seismic parameters: eigenfrequen-
cies (Mosser et al. 2012b), period spacings (Christensen-
Dalsgaard 2012), rotational splittings (Goupil et al. 2013;
Deheuvels et al. 2015).
Here, we intend to provide expansions taking into ac-
count complex expressions of the pure pressure and pure
gravity contributions.
2.1. Asymptotic expansion
Shibahashi (1979) and Unno et al. (1989) derived an im-
plicit asymptotic relation for mixed modes, which expresses
as no
tan0p = ç tan 0g, (1)
where q is the coupling factor between the gravity and pres
sure components of the modes and where the phase 0P and
0g refer, respectively, to the pressure- and gravity-wave con
tributions. At first order, the phases for dipole modes are 115
related to the period spacing AIR and large séparation Au,
respectively. They write
^g "Un, (2)
( U 1 \
(3)" ( “ 2 ~£p)
as used for red giants by Mosser et al. (2012b), but here
correctly accounting for the contribution £/2, with i — 1,
and for the offsets eg and ep. According to the asymptotic 120
expansions, these offsets are equal to 1/4 (Tassoul 1980);
this is verified for subgiants and red giants (Mosser et al.
2013).
Owing to the form of the mixed-mode asymptotic ex
pansion, we can modify the phases in Eqs. (2) and (3) with 125
additional terms, provided their contributions are multi
ples of 7T. This is a useful artifice for introducing the eigen-
frequencies of either pure pressure or pure gravity modes.
Therefore, we rewrite the phases as
0r) = 7r
1
aTr
U — Ut
Am,
(4)
(5)
where up and uë are the asymptotic frequencies of pure 130
pressure and gravity modes, respectively, and Aup is the
frequency différence between two consecutive pure pres
sure radial modes. The offsets and £/2 term introduced in
Eqs. (2,3) are included in the terms up and ug. This means
that we now hâve the possibility to use Eqs. (4,5) at any 135
order of the asymptotic expansions for the pure pressure
and gravity contributions.
For us, acceptable fits of red giant oscillation spectra
are based on the first-order asymptotic expansion (Tassoul
1980). For dipole modes, we hâve 140
T7 = (-™g + e6) AIR, (6)
where ng is the gravity radial order, usually defined with a
négative value, and the offset eg = 1/4 — eg . The gravity
offset Eg is a small but complicate function sensitive to
the stratification near the boundary between the radiative 145
core and the convective envelope (Provost & Berthomieu
1986). If désirable, we may consider in Eq. (4) a second-
order expansion for the gravity expansion (Tassoul 1980),
or the contribution of buoyancy glitches (e.g., Miglio et al.
2008; Cunha et al. 2015). This is done in Section 5. 150
For up, the high quality of the seismic data requires the
use of the second-order asymptotic expansion. For dipole
modes, we hâve
1 ex
i'p(TCp) = ( Tl + - + ffp + -(np - nmax)2 + d0i Am (7)
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Fig. 1. Relative period spacings AP/AIR and relative rota-
tional splittings for a synthetic RGB mixed-mode spectrum.
The red line shows the asymptotic £ function; the blue crosses
represent the period spacings derived from the asymptotic ex
pansion of mixed modes and scaled to AIIi. The dashed line
shows the minimum values £min reached by pressure-dominated
mixed modes; the dotted line shows the maximum values Çmax
reached by gravity-dominated mixed modes.
V (ytzHz)
Fig. 2. Comparison of the function £ considered as a continuous
function of frequency (continuous line with a color modulated
by the value of cos2 0g) with the values derived for the mixed-
mode frequencies (full squares with a color modulated by the
value of cos' 0P). Values of cos2 close to 0 (1) appear in light
blue (dark blue). For gravity-dominated mixed modes, the phase
term 0P acts for having ( values close to the local maxima; for
pressure-dominated mixed modes, the Ç values are close to the
local minima Gnin (dashed line).
155 where np is the pressure radial order, a represents the cur-
vature of the radial oscillation pattern, nmax = umax/Au —
ep is the non-integer order at the frequency umax of max
imum oscillation signal, and doi is the sinall séparation,
namely the the distance, in units of Au, of the pure pres-
160 sure dipole mode compared to the inidpoint between the
surrounding radial modes (Mosser et al. 2013). In this case,
the observed large séparation Aup in Eq. (5) increases with
increasing radial order:
Ar'p(np) — Au (l -|- a(np nmax)), (S)
165 which is obtained from the dérivation of Eq. (7). As for
the gravity contribution, the asymptotic expressions of the
pure p modes can be as précisé as required; up may include
the glitch component due to the second ionization of hé
lium (Miglio et al. 2010; Broomhall et al. 2014; Vrard et al.
170 2015a).
2.2. Bumped period spacing
In order to retrieve the relative period spacing AP/AIR
between two consecutive mixed modes, one needs to intro-
duce the mixed-mode radial order, nra = np + ng. We then
175 choose to write the period P = \/u of a mixed mode as
P - nmAüi +p, (9)
One easily obtains
2 dP Aup cos2 9p
dnra ^ AIIi cos2 0g
dP
dnm
- AIIi
hence
1 dP j 1 i/2AIIi cos2 0g 1
AIIi dnm L 9 Ai/p cos2 0P
(H)
(12)
The case dnra = 1 corresponds to the period différence 190
between two consecutive mixed modes, and thus provides
us with the relative bumped period spacing
AP
AIR
CM, (13)
where the définition
CM
1 u2 AIIi
9 Aup
COS2 7T
1
ÂŸÜ
COS2 7T U ~ Up
Aup
-î
(14) 195
matches the first-order asymptotic expansion derived by
Deheuvels et al. (2015) for expressing the mixed-mode ro-
tational splitting:
where the residual term p expresses the departure to an
eveidy-spaced cornb function. This period is introduced in
the phases 0g and 0P provided by Eqs. (4) and (5) and
180 linked by the asymptotic relation (Eq. 1). In the gravity
term, ail terms multiple of n cancel, owing to the property
of the tangent function. The dérivation with respect to ram
then gives, when the variation of Aup with frequency is
neglected in the pressure term,
d / 1 \ dp
dnm \ nm AIR + pj _ dnm
Aup cos2 0P (/ AIli cos2 0g ’ (10)
Surot = <5l/rot,g Ç + Surotp (1 - C), (15)
where ôuIot g and ôuTOt p are the rotational splittings related 200
to pure gravity or pure pressure modes. In the limit case
where the mean envelope rotation is negligible compared to
the mean core rotation, this simplifies into
C -
iïurnt
'i^rot ,g
(16)
We hâve shown that the period spacing and the rotational 205
splitting follow the same distribution. This resuit empha-
sizes that the coupling between the pressure and gravity
3
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terms plays the saine rôle for arranging the mixed-mode pe-
riods and the (frequency) rotational splittings. As shown in
210 Goupil et al. (2013) and Deheuvels et al. (2015), this behav-
ior is governed by the inertia of the mixed modes: £ is the
ratio between the kinetic energy in the radiative cavity and
the total kinetic energy. The equality between AP/AIR
and C is seen in Fig. 1, where the bumped period spacings
215 AP defined as P(nm + 1) — P(nm) are compared to the
function (. In order to avoid quantization biases, we hâve
affected AP to the rnean period (P(nm) + P(nm + l))/2.
We must stress that the values of C obtained for the dis
crète mixed-mode frequencies u do not reflect the complex-
220 ity of the function ( if considered as a continuous function
of frequency. For clarity, we dénoté ((u) the discrète values
and £(/) the continuous function. The contributions of the
phases 9P and 9g to Ç(/) are shown in Fig. 2.
Interestingly, the global pattern Ç(u) reached for mixed
225 modes mainly dépends on the asymptotic parameters of
the pure pressure modes, since the location of the local
minima only dépends on the frequency of the pure pres
sure dipole modes. Conversely, it hardly dépends on AIIi
and q (Vrard et al. 2015b). Limiting cases corresponding to
230 gravity-dominated mixed modes (g-m mode) and pressure-
dominated mixed modes (p-m mode) are derived in the
Appendix.
2.3. Comparison with previous work
Recently, Benomar et al. (2014) hâve remarked that the ra-
235 tio Ii/Io of the inertia of dipole modes compared to mixed
modes inay provide an alternative to using mixed-mode fre
quencies and give essentially the same information as the
mixed-mode asymptotic équation. We confirm that this is
the case: their function R//0 can be related to C if one as-
240 sûmes that the différence between the total inertia of mixed
modes and the contribution of the radiative cavity only
exactly corresponds to the inertia of radial modes. Their
équation (10), with the factor q2/4 corrected into q, can be
written
245
h
h
1
w-
(17)
A different expression of the bumped period spacing
was earlier introduced by Christensen-Dalsgaard (2012).
Rewriting Eq. (34) of this work with our notation gives
3. Stretched periods 260
In this section, we show how the Ç function can be derived
from the analysis of the pressure mode pattern and how
it can be used to extract information on the pure gravity
mode pattern.
3.1. Identification of the mixed modes 265
In a red giant oscillation spectrum, the location of the
mixed modes is in fact fixed by the measurement of the
large séparation An. The détermination of An, first de
rived from the envelope autocorrélation function (Mosser
& Appourchaux 2009), then refined with the universal red 270
giant oscillation pattern (Mosser et al. 2011b), provides the
identification of the radial modes and helps locating the
frequency ranges where mixed modes cannot be mistaken
for radial or quadrupole modes. The background parame
ters derived as in Mosser et al. (2012a), are used for cor- 275
recting the granulation contribution in the frequency range
around nmax where oscillations are observed. Hence, mixed
modes are identified in frequency ranges without radial and
quadrupole modes, with a height significantly above the
background. 280
3.2. Estimate of the function Ç
The same information is used for deriving the function R
The précisé location of the minima of the function is ob
tained from the location of the p-m modes, which is fixed by
the radial pattern. Then, basic information from the AIIi - 285
Au diagram (Mosser et al. 2014) is enough to obtain a pré
cisé estimate of Ç. Large modifications of AIR only slightly
modify the £ profile (Vrard et al. 2015b). Furthermore, the
variation of q with AIR, hence with Au. also obeys a deter-
ministic relation, so that q can be predicted with a précision 290
better than 25 %, which is enough to estimate C in a first
step.
3.3. Stretched periods
Equation (14) is used to turn the frequencies into periods
r with the differential équation 295
dr =
ldu
O2’
(20)
From the intégration of this differential équation we can
dérivé corrected periods r of mixed modes. Owing to the
' C profile (Fig. 1), we call them stretched periods. They are
used for drawing échelle diagrams, where u is plotted as a 300
250 with $ defined in Christensen-Dalsgaard (2012) by function of r modulo AIR.
AP _ i _ u2 AIR d$
AIR 7r di^
tan $ =
g
tan0p
(19)
By comparison with Eq. (1), we get $ = 7r/2 — 0g. The
term d<h/du derived from Eq. (19) ensures the agreement
between the different expressions of AP/AIR. We note
255 that the use of the asymptotic expansion of mixed modes
(Eqs. 1 and 14) avoids the introduction of the dérivative
term présent in Eq. (18). As rapid variations arise from the
#g contribution, our new expression of AP/AIR (Eqs. 13,
14) provides a more précisé numerical resuit than Eq. (18).
3.4. Échelle diagrams based on the stretched periods
We consider the case of a star seen pole-on, for which ro
tation is not an issue (the full case including rotation is
solved in Section 4). The left. panel of Fig. 3 shows the 305
varying period spacings of the mixed modes. The échelle
diagram based on the period (middle panel) shows the
classical S-shape, whereas the échelle spectrum based on r
(right panel) exhibits a single nearly-vertical ridge, where
discrepant peaks can be easily identified as speckle struc- 310
tures due to the short-lived p-m modes or as t = 3 modes.
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Fig. 3. Echelle diagrams of the RGB star 9882316 that shows no rotational signature. Left: classical frequency échelle diagrarn
as a function of the dimensionless frequency vjAu — (np + e). The radial order np is indicated on the y-axis. Radial modes
(highlighted in red) are centered on 0, quadrupole modes (highlighted in green), near —0.12 (with a radial order np — 1), and i = 3
modes, sometimes observed, (highlighted in light blue) near 0.22. Dipole mixed modes are identified with the frequency given by
the asymptotic relation of mixed modes, in pHz. The fit is based on peaks showing a height larger than eight times the mean
background value (grey dashed lines). Middle: classical period échelle diagrarn, where the abscissa is the period modulo the period
spacing AIIi. The most prominent mixed modes, rnarked with blue filled squares (in light blue for peaks in the vicinity of p-m
modes), are automatically identified. In the background of the figure, the spectra are plotted twice and top to tail for making the
mode identification easier, with the pressure radial orders indicated on the radial modes. Right: corrected period échelle diagrarn,
where the abscissa is the stretched period r modulo the period spacing AIIi.
As for classical échelle diagrams used for estimating the
large séparation Ai/, the value of the period used for fold-
ing the stretched period influences the slope of the ridge.
315 It is easy to ensure a vertical alignment and then extract
the measurement of the period spacing Ail!. This is done
in the companion paper (Vrard et al. 2015b) and we let the
discussion on the performance for measuring AIR to this
work.
320 3.5. Précisé measurement of the coupling factor
The précision on the measurement of the coupling term q
can be significantly enhanced. Previous estimâtes showed
uncertainties as large as 0.05 for a mean value of q about
0.2 (Mosser et al. 2012b). Here, the expression of Cmin gives
325 a new way for measuring q in an automated manner. As
in Figure 1, one can compare the period spacings, for a
fixed m ridge, with the function CminAIIi, and dérivé q
with a smaller uncertainty. It is even possible to reduce
this uncertainty to about 0.02 by tuning q for ensuring a
330 minimum spread around p-m modes in the échelle diagrarn
constructed with the stretched periods.
4. Disentangling rotation
In this section, we intend to use the analytical expression
of the period spacing (Eq. 14) to disentangle the complex
335 structure of the mixed mode pattern, especially for red gi-
ants on the RGB where the most complex cases are met
(Mosser et al. 2012c). For this purpose, we hâve consid-
ered stars analyzed in Beck et al. (2012) and Mosser et al.
(2012a,b,c). We hâve retrieved the public data set in the
Kepler archive in order to benefit frorn the longest avail- 340
able time sériés (about 4 years).
4.1. Rotational splittings
The rotation being considered as a perturbation of the
dipole mixed-mode pattern and the surface rotation being
negligible in most cases, the unperturbed frequency v is 345
changed by rotation into v — mÇôvrot Goupil et al. (2013).
According to Eq. (15) and to the profile of C, this reduces
to v — m(ôi'rot.core, even in the cases where the envelope
rotation cannot be neglected, as for instance in the sec-
ondary clump (Deheuvels et al. 2015). For dipole modes, 350
azimuthal orders m 6 {—1,0,1}. Hence, the stretched pe
riod spacing of dipole modes with same azimuthal order m
can be approximated by
Arm = AIR |l+2m(^corej , (21)
if we assume that the mean envelope rotation can be omit- 355
ted (Goupil et al. 2013). Even for an important rotational
splitting, as large as or even larger than the period spacing,
the relative correction due to rotation is small. Therefore,
the stretched period spacings Arm=ii are close to AIIi
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Fig. 4. Echelle diagrams based on the stretched periods of dipole mixed modes. The abscissae are the periods r, derived from
Eq. (20), modulo the asymptotic period spacing AIT; the ordinates arc frequencies. The rnost prominent mixed modes, marked
with filled squares, are automatically identified. In the background of the figure, the spectra are plotted twice and top to tail for
making the mode identification easier, with the pressure radial orders indicated on the radial modes. From the left to the right,
we show RGB stars with different rotational splittings. Left: star seen edge-on, where only m = ±1 modes are visible, and with a
moderate mean core rotation; they draw two ridges from which the rotation frequency <5i/rot can be derived. Middle: star seen with
an inclination such that ail three coinponcnts of the rotational multiplets are visible, and with a moderate mean core rotation.
Right: star seen edge-on; as a conséquence of the large mean core rotation, the ridges m = ±1 intersect.
Table 1. Rotational splittings
Pressure modes Hand-made analysis Analysis based on stretched periods
KIC ^max
pHz
Au
pHz
Aüi
s
Af{umax]) ^^rot.core
nHz
Arm=i
s
Arm=_i
s
(Arm)
S
^rot
%
5l/rot,core
nHz
6144777 128.4 11.029 79.0 8.5 242 78.75 79.25 79.0 0.34 227
9267654 118.0 10.358 78.0 9.5 490 77.30 78.55 77.9 0.75 523
12008916 160.8 12.906 79.8 6.3 430 79.45 80.15 79.8 0.46 409
(a) rotational splitting derived from the use of Goupil et al. (2013).
(b) rotational splitting derived from this work
360 (Table 1). We note the dependence in azimuthal order m
as
Arm ~ AIIi (1 + mxrot), (22)
with
_ n -A/*(Tmax) ^^rot,core /no\
^rot — 4 T/V \ i ï ’ TT
A/(^max) T 1 ^max
365 where the function
Au
= âïï^ <24>
corresponds to the number of gravity modes per Ai/-wide
frequency range around v. In Eq. (23), the ratio AT/{AS + 1)
is a conséquence of the addition of an extra pressure mode
370 among the Af gravity modes that construct the [AS + 1)
mixed modes in a Azz-wide frequency range.
4.2. Measurement of AIT and 5uTot,0Ore
The use of Eq. (22) allows us to correct the variation of
the rotational splitting with frequency and their asymine-
try near the p-in modes. Hence, each azimuthal order is as- 375
sociated with a well-identified ridge in the échelle diagram.
Each ridge provides a value of Arm from which it is pos
sible to dérivé the period spacing AIT and the rotational
splitting (Trot: as is made clear by Eq. (22).
Echelle diagrams make it possible to unambiguously 380
identify the azimuthal order of each component of the
rotational multiplets (Fig. 4). Each ridge approximately
shows linear variation of the rotationally perturbed period
spacings (Fig. 4a,b). When the rotation splitting exceeds
half the mixed-mode spacing, the m = ±1 ridges inter- 385
sect (Fig. 4c). Results obtained for these stars are given in
Table 1. Values agréé with the rotational splittings mea-
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sured in Mosser et al. (2012c), with a tiny différence due
to the approximation used in this earlier paper, which is
390 explained by the différence between the approximate form
of the rotational splitting found by (Goupil et al. 2013) and
the more précisé asymptotic rotational splitting (Deheuvels
et al. 2015).
When the surface rotation cannot be omitted, as is
395 the case on the low RG (Deheuvels et al. 2012, 2014) or
in the secondary red clump (Deheuvels et al. 2015), the
rotation correction Çôvrot in Eq. (21) must be changed
intO C(^^/rot,core ^^rot.env) T ^^rot.env (Goupil et al. 2013).
Conclusions remain the same, but estiinating the separated
400 contribution of the core and of the envelope then requires
a separated study of p-m and g-m modes.
4.3. Toward an automated détermination of the global
seismic parameters
The method presented above has shown its ability to ex-
405 hibit in a clear way the rotational structure of the mixed
modes and identify their azimuthal orders. This cornes from
the fact that Eq. (20) allows us to directly analyze the pe-
riod pattern, and not period spacings as in previous meth-
ods (e.g., Datta et al. 2015). In fact, defining period spac-
410 ings of dipole mixed modes requires first the identification
of the dipole modes, which is a severe drawback for com-
plex spectra: rotational splittings, £ = 3 modes, and short-
lived p-m mode conspire against the clear identification of
the spectra, then against the measurement of relevant AP.
415 The use of Eq. (20) alleviates this problem.
Ail stages used to draw the échelle diagrams were based
on automated methods. The steps for obtaining Av were
recalled in Section 3 and are not modified by rotation; in
Fig. 4, the asymptotic period spacings were obtained from
420 Vrard et al. (2015b) in an automated way too. The next
step is to make profit of the views developed in this work
to automate the measurement of the rotational splitting
too; this is the aim of a fortheoming paper. The method can
also be used to investigate possible rapid rotators (Ouazzani
425 et al. 2013). Possible complications arising from structural
glitches are presented in the next Section.
5. Glitches
In this Section, we measure how structural glitches modify
the mixed-mode pattern and might complicate the oscilla-
430 tion spectrum. Glitches are due to rapid variation either in
the sound-speed profile or in the Brunt-Vàisàlà profile.
5.1. Sound-speed glitches
We hâve modelled the pressure glitches following Vrard
et al. (2015a), with a simple sinusoïdal modulation added to
435 the pure pressure modes vp. We considered two cases, cor-
responding to typical clump and RGB stars, and used the
rnean values of the glitch periods and amplitudes given in
Vrard et al. (2015a): the periods of the glitch signature are
in the range [3 4], in units Av, and the amplitude about
440 a few percents, in units Av too. We note that the introduc
tion of the sound-speed glitch does not modify the scheme
presented in Section 2, so that one can easily retrieve the
period spacings (Fig. 5).
-2-10 ! 2 -15 -10 -5 0 5 10 15
t mod Afl, r mod Afl,
Fig. 5. Period corrected échelle diagrams of synthetic mixed-
mode spectra including sound-speed glitches. Left: RBG star;
Right: red clump star. Horizontal dotted lines indicate the loca
tion of the pure pressure dipole modes.
The analysis of the corrected periods confirins that only
p-m modes are significantly affected by the sound-speed 445
glitches. Their location, hence the value d0i of the small
séparation in Eq. (7), must be precisely determined in order
to perform a correct analysis of the glitch signature.
The influence on the g-m modes is reduced since the
pure gravity-mode pattern is not affected by the sound- 450
speed glitch. According to the amplitude observed for
acoustic glitches, the déviation in the p-m mode is limited
to a small fraction of Aüi. The relative amplitude xp of
the acoustic glitch, which corresponds to a frequency shift
of xpAv, translates into a period shift of the pure pressure 455
modes about xp A’' A II j. The period shift 6tp of the mixed
modes is rnuch smaller, since the gravity component of the
wave is not changed. Simulations with synthetic glitches,
performed at various evolutionary stages, hâve shown that
«Tp~0.4*p^3An1. (25) 460
Observed values of xp/Av are about 1-2% (Vrard et al.
2015a), and at vmax there are about 10 gravity modes per
Av frequency range, so that the perturbation 8tp /AI\\ is
at most about 1 - 2%. In any case, sound-speed glitches
are neither expected to perturb the détermination of the 465
mixed-mode pattern, nor the measurement of AIR.
5.2. Buoyancy glitches
For buoyancy glitches, we use the analysis of Miglio et al.
(2008) describing them in SPB and 7 Doradus stars since
the analytical expressions they dérivé are general enough 470
to be applied to the red giant case. The asymptotic period
spacing, modulated by a buoyancy glitch, can be written
Anlglitch = AIR (l+g(l/v)). (26)
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70 75 80 85 90
Fig. 6. Relative period spacing ^P/AIR (blue line) derived
from the function Ç calculatcd without glitches (red line and
plusses). Both values of C and Ç — dg/dnm are superimposed
and cannot be distinguished.
When g is a periodic function, its period can be defined by
475 G =
Ang
An,
r^N2
'^Nl
Jre
(27)
where ./Vbv is the Brunt-Vàisàlà frequency, rjvi (tn2) is the
inner (outer) boundary of the radiative core, and where rg
is the radius of the buoyancy glitch1.
The dérivation of Eq. (1) for obtaining Eq. (14) must
480 take the variation of g into account. We suppose that the
buoyancy glitch can be treated as a perturbation, so that
the influence of the glitch in the phase 9P can be neglected.
Hence, Eq. (12) is changed into
-—=C-^-=C (28)
Aïïjdnm ^ dnm ^g‘ 1 '
485 The correcting terrn on the right-side of this équation now
includes the glitch contribution. We hâve checked that, ex-
cept for huge glitches, the glitch-perturbed correction Q is
very close to the glitch-free function £ (Fig. 6). As a consé
quence, the function £ can be safely used in Eq. (20) instead
490 of Çg to dérivé stretched periods. The stretched periods cal-
culated with Ç exhibit the glitch signature; conversely, when
Cg is used in Eq. (20), the glitch signature is corrected. We
also notice that the expression used for the glitch is cohér
ent with the modefling done by Cunha et al. (2015).
495 5.3. Deep and shallow buoyancy glitches
We analyzed the case where the function g expressing the
buoyancy glitch varies sinusoidally and tested glitch periods
G in a broad range, from 1.01 to 100. Even if this sine form
is a simplification, it helps investigating the glitch signature
500 since it carries the rnost important information, namely the
location of the glitch, which is related to the relative period
Ç. We dénoté the amplitude of the glitch as in Miglio et al.
1 We note that this définition implies that the ratio Ç is neces-
sarily larger than unity. It is also possible to change the bound-
aries of the denominator into, respectively, rjvi and rg, for an-
other définition G* of the period, which vérifiés \/G* = 1 — 1 /G-
8
(2008): the amplitude A corresponds to a relative jump
(1 — A) in the Brunt-Vàisàlà profile at the glitch location.
Figure 7 shows that the échelle diagrams based on the 505
corrected period spacings make it possible to retrieve the
glitch profile. We note that the glitches with relative peri
ods (Ç — 1) and 1/(G — 1) show similar modulation, except
near the p-m modes. Such a degeneracy in the glitch in
formation is well known: for symmetry reasons, deep and 510
shallow glitches cannot be distinguished. Here, the degen
eracy is broken by the p-m modes. We inight distinguish
three main cases:
- For G values close to unity, that is for glitches located
near the lower boundary of the Brunt-Vàisàlà cavity, the 515
period bumping near the p-m modes induces a significant
shift compared to the period (?AITi (Eq. 26). As a resuit,
the large variation of the phase of the modulation exceeds
2n so that it cannot be corrected. So, a rapid variation of
the corrected period near the p-m modes is the signature of 520
a shallow buoyancy glitch. The amplitude of the spikes at
the p-m modes can be used to investigate the amplitude of
the modulation of the glitch. According to Fig. 7, the spikes
near the p-m modes hâve the same amplitude as the global
modulation. This resuit is robust; it dérivés from a phase 525
effect and is independent of the exact form of the periodic
function g.
- For periods G larger than 2, the shift at the p-m mode
remains limited, so that the Ç contribution makes it pos
sible to retrieve the glitch function g(l/u) in the échelle 530
diagram based on the stretched period. Large values of G,
corresponding to shallow glitches, show long-period modu
lation. The absence of any accident near the p-m mode in
the échelle diagram is the signature of a shallow glitch.
- The case G = 2 is an intermediate case: the glitch sig- 535
nature looks like a sawtooth profile; the varying amplitude
of the modulation is a moiré effect. Determining the mean
value of AIIi may then be difficult. However, such cases
were not encountered in the large data set analyzed in
Mosser et al. (2014). 540
5.4. An example of buoyancy glitch
We consider the case of the red giant star KIC 9332840 ob-
served by Kepler, which shows a complex mixed-mode pat
tern (Mosser et al. 2012a). Two values of the period spac
ing were reported, depending on the frequency range: 298 s 545
in the low-frequency range and 306 s in the high-frequency
range. Here, we show that the variation is clearly a modu
lation that can be attributed to a buoyancy glitch (Fig. 8).
The period-corrected diagram of this spectrum shows a
signature with a high G value, in the range [40 50]. This 550
means that the glitch has a shallow location and might
be related to some accident in the Brunt-Vàisàlà profile
near the outer boundary of the dense radiative core. The
amplitude A, about 0.08T0.02, provides a measure of the
glitch contrast in the Brunt-Vàisàlà profile. 555
So, contrary to sound-speed glitches, buoyancy glitches
may significantly perturb the mixed-mode pattern.
However, according to previous expériences as the most ex
haustive study of asymptotic period spacings (Mosser et al.
2014), this only occurs in a small minority of cases. A corn- 560
prehensive observational study of buoyancy glitches further
requires a systematic analysis of the red giant oscillation
spectrum.
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Fig. 7. Period corrected échelle diagrams of synthetic mixed-mode spectra including buoyancy glitches. The period of the buoyancy-
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Fig. 8. Period-corrected échelle diagram of KIC 9332840, show-
ing a large-period modulation (dashed red line) compatible with
a shallow buoyancy glitch. Peaks are identified as in Figs. 3 and
4.
6. Conclusion
565 We hâve rewritten the asymptotic expansion of dipole
mixed modes in order to account for the most précisé de
scription of the pure pressure and pure gravity contribu
tions. We hâve shown that the burnped period spacing and
frequency rotational splitting follow the saine pattern con-
570 structed by the function Ç (Deheuvels et al. 2015). This
equality implies that the information présent in the rotation
splittings and in the period spacings is degenerated: both
signatures are derived from the ratio of the kinetic energy
in the radiative core compared to the total kinetic energy
of the modes. Then, we hâve shown how the function Ç can 575
be used for correcting the mixed-mode pattern and deriving
the contribution of the pure gravity-mode pattern. In fact,
stretched periods rnimic the pure gravity period spacing:
they are evenly spaced, and the mean spacing corresponds
to the asymptotic period spacing AIIi. As a resuit, each 580
component of the rotational multiplets can be identified
and the asymptotic period spacing can be measured even
in presence of important rotational splittings.
It follows that ail steps of the red giant spectrum anal
ysis can be automated, since the complex mixed-mode for- 585
est is now as regular as an artificially planted thicket. We
hâve derived an automated method for measuring AIIi in
a companion paper (Vrard et al. 2015b); the automated
measurement of the core rotation in 13 000 red giant spec
tra observed by Kepler and showing solar-like oscillations 590
is in progress.
Another major output is the identification of buoyancy
glitches. Echelle diagrams based on the stretched periods
are able to put them in evidence. This reinforces the ca-
pability of mixed modes for probing the stellar cores and 595
inferring unique information on the physical conditions in
the nuclear-burning région.
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A.2. Pressure-dominated mixed modes
On the contrary, for pressure-dominated (p-m) mixed 685
modes, the phase 6P is close to 0: the fonction £ shows
reduced variation between Çmin and 1. The low value of
tan 8p implies the low value of tan 6g: cos2 6p and cos2 9g
are both close to unity, so that for p-m modes one finds Ç
close to Cmin defined by 690
1 t/2Arii
q Ai/p
(A.2)
This term Çrrlin is significantly different froin unity; as is
well known, period spacings of p-m modes cannot be used
to dérivé the asymptotic period spacing (e.g., Bedding et al.
2011; Stello et al. 2013). 695
Appendix A: Limiting cases
A.l. Gravity-dominated mixed modes
The frequency v of a gravity-dominated mixed mode (g-m
mode) is significantly offset compared to the pure pressure
frequency vp, so that its phase 8p is close to 7t/2, mod-
ulo 7r and its cosine is small. Hence, the fonction ( shows
large variation. For these g-m modes, tan 9P is large, so that
tan 6g is necessarily large too, according to the asymptotic
relation (Eq. 1). Considering that both cosine values are
small, one can approximate them by the inverse of their
tangents. As a resuit, when taking the asymptotic expan
sion into account, the value of £ for g-m modes is close to
Cmax defined by
Cmax 1 + 9
i^AUi
Avp
-î
(A.l)
hence close to unity in most cases except on the lower part
of the red giant branch. As a by-product of this discussion,
we note that the g-m periods are close to (nm + 1/2 +
£g)AIIi. So, even if g-m modes behave as gravity modes,
their frequencies are shifted due to an extra phase added
by the coupling; this situation resembles the 7r phase added
to the wavefront of an optical ray Crossing a focal point.
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Conclusion
Cette thèse a débuté après la mise à disposition des longues courbes de lumières observées
par les satellites CoRoT et Kepler, à un moment où l’étude des intérieurs des étoiles
géantes rouges est révolutionnée par l’exploitation de ces données. Les géantes rouges
1545 ont particulièrement bénéficié de l’arrivée de ces spectres dérivés des courbes de lumière.
Leur quantité (plus de 15 000 spectres d’oscillation observés par Kepler) et leur qualité,
venant de la longueur des observations (44 mois pour les courbes de lumière Kepler),
ont permis d’obtenir une description plus précise de l’évolution globale de ces objets. Le
travail de cette thèse a eu pour objectif d’offrir une vision détaillée de certaines régions
1550 de l’étoile, pour un grand nombre d’objets.
7.1 Synthèse du travail effectué
Les études ont porté sur les discontinuités de structure présentes à l’intérieur de l’étoile,
principalement celle liée à la seconde ionisation de l’hélium et sur la caractérisation de la
cavité résonnante des ondes de gravité. Nous avons réussi à identifier la signature due à
1555 la discontinuité liée à la seconde ionisation de l’hélium dans un grand nombre de spectres
et avons pu mettre à jour la relation entre la position et l’amplitude de cette discontinuité
et l’évolution de l’étoile. Nous avons également mis en évidence une différence de phase
dans la modulation des fréquences, provoquée par cette discontinuité, entre les différents
stades évolutifs des étoiles géantes rouges (clump et branche des géantes). Cette dif-
1560 férence de phase permet l’identification du stade évolutif de l’étoile considérée. La deux
ième partie de la thèse s’est attachée à mesurer de manière automatique le paramètre
Afli, lié aux propriétés de la cavité résonnante des ondes de gravité, donc au cœur des
étoiles considérées. Ceci a permis de déduire de manière automatique l’état évolutif de
plus de 5000 géantes rouges Kepler. Grâce à cette méthode, nous avons également pu
106
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montrer l’importance des paramètres globaux d’une étoile (masse, métallicité,...) dans 1505
son évolution au cours de la branche des géantes. Ceci a aussi permis de mettre à jour
des modulations dans les fréquences des spectres observés, que l’on a rattachées à des
discontinuités de structure présentes dans le cœur des géantes. Une étude complète de
ces modulations va être prochainement menée afin de pouvoir identifier ce à quoi elles
se rapportent. D’une façon plus générale, ce travail apporte un éclairage nouveau sur 1570
la structure détaillée des spectres d’oscillation des géantes rouges et de leur évolution
au cours de celle de l’étoile. Ceci ouvre la porte à une analyse toujours plus précise et
automatique de ces spectres de géantes et donc à la compréhension de l’évolution de la
structure fine de ces objets.
7.2 Perspectives 1575
Le travail effectué ouvre de nombreuses portes, notamment en ce qui concerne l’interprétation
des résultats obtenus.
7.2.1 Perspectives à cours terme
En ce qui concerne les résultats obtenus dans le cadre de la mesure des discontinuités
présentes dans le profil de vitesse du son, des travaux théoriques devront être menés 1580
afin de comprendre pleinement la signification des valeurs obtenus pour les paramètres
observés. Ceci est particulièrement évident pour le paramètre de phase de la modulation
mesurée. Ce paramètre n’a été que peu étudié d’un point de vue théorique et n’a pas été
clairement relié à un paramètre physique en particulier. Il est donc difficile d’interpréter
les variations observés pour ce paramètre en fonction du stade évolutif de l’étoile. La îsss
dépendance en masse de cette phase pour les étoiles du clump reste également à analyser
d’un point de vue théorique.
D’un point de vue observationel, ce travail ouvre la voie à une observation directe de
l’évolution des discontinuités de structure en fonction de l’évolution de l’étoile pour les
pulsateurs de type solaire dans leurs stades évolués. Il serait intéressant de pouvoir la 1590
compléter en appliquant la même méthode sur des étoiles moins évoluées, de la branche
des sous-géantes. De plus, la mesure des modulations liées aux discontinuités de struc
ture pour ces objets devrait être plus simple étant donné que les spectres de ces étoiles,
à temps d’observation égal, possèdent plus de modes de pression, répartis sur un plus
grand nombre d’ordres. Il serait alors possible d’observer l’évolution des discontinuités 1595
de structure tout au long de l’évolution de l’étoile.
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Une des perspectives les plus intéressantes apportée par ce travail de thèse concerne
l’adaptation de la méthode de détermination automatique de AIIi à d’autres paramètres
1600 sismiques. En effet, la création d’une méthode automatique pour mesurer la rotation du
cœur des étoiles géantes est largement envisageable. Cela vient du fait que la méthode
permettant l’obtention des AITi peut être facilement adaptée afin de déceler une régu
larité présente cette fois-ci en fréquence et non en période. Suite à ceci, les signatures
des discontinuités de structure présentes à l’intérieur du cœur de l’étoile pourront être
1605 analysées efficacement, quel que soit le stade évolutif de l’étoile considérée. La mise en
œuvre de ce projet aura certainement lieu très prochainement étant donné son utilité et
sa probable facilité de réalisation.
Pour ce qui est du travail ayant pour objectif la détermination des discontinuités de
i6io structure situées dans le cœur de l’étoile, celui-ci n’en est qu’à ses débuts. Si la mise en
évidence de l’existence de telles structures et de la possibilité de les caractériser efficace
ment a été démontrée, une étude complète de ces phénomènes reste encore à effectuer.
Cette étude devra être réalisée sur un grand nombre d’objets ayant des stades évolutifs
différents afin d’observer l’évolution de ces modulations en fonction de l’évolution de
1615 l’étoile. Ceci devra être lié à un travail théorique qui devra permettre l’identification
précise de la discontinuité provoquant les modulations observées dans les fréquences des
modes. Ce travail sera très certainement effectué dans les années qui viennent.
7.2.2 Perspectives à long terme
Bien que l’analyse des données de CoRoT et de Kepler et des informations dont elles
1620 regorgent est loin d’être terminée, on ne peut s’empêcher de se questionner sur le devenir
du domaine, et on ne peut que constater qu’il s’annonce très prometteur. Il est vrai que
la première vague de missions dédiée à la sismologie stellaire s’est progressivement arrêté
de fonctionner. Le satellite CoRoT est tombé en panne en octobre 2012 après près de 6
ans d’observation, dépassant de 3 ans la durée originellement prévue pour la mission. La
1625 première partie de la mission de Kepler s’est, elle, arrêtée en 2013 à la suite de la perte
de deux des stabilisateurs du satellite. Néanmoins, la mission Kepler a été repensée pour
donner naissance à la mission K2. Avec les deux roues à inerties restantes, des pointages
en direction de l’écliptique sont effectués. Chaque champ ne peut être observé plus de
80 jours (Stello et al. 2015) ce qui limite les capacités d’observation des géantes rouges
i63o (les études menées durant ma thèse ont largement bénéficié des 4 années d’observation
de Kepler) mais donne accès aux géantes de nombreux amas ouverts. En parallèle, une
deuxième série de missions sont actuellement en préparation, représentée par les satellites
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TESS (NASA, lancement prévu en 2017) et PLATO (ESA, lancement prévu en 2024).
La sismologie stellaire a encore de beaux jours devant elle.
„s Bibliographie
1640
1645
1650
1655
Aerts, C., Christensen-Dalsgaard, J., & Kurtz, D. W. 2010, Asteroseismology
Appourchaux, T. 2014, A crash course on data analysis in asteroseismology, ed. P. L.
Pallé & C. Esteban, 123
Barban, C., Baudin, F., Mosser, B., et al. 2010, Astronomische Nachrichten, 331, 1016
Barban, C., Matthews, J. M., De Ridder, J., et al. 2007, A&A, 468, 1033
Beck, P. G., Bedding, T. R., Mosser, B., et al. 2011, Science, 332, 205
Beck, P. G. & Kallinger, T. 2013, Sterne und Weltraum, 4, 50
Beck, P. G., Montalban, J., Kallinger, T., et al. 2012, Nature, 481, 55
Bedding, T. R., Butler, R. P., Kjeldsen, H., et al. 2001, ApJL, 549, L105
Bedding, T. R., Huber, D., Stello, D., et al. 2010, ApJL, 713, L176
Bedding, T. R., Mosser, B., Huber, D., et al. 2011, Nature, 471, 608
Belkacem, K., Dupret, M. A., Baudin, F., et al. 2012, A&A, 540, L7
Belkacem, K., Samadi, R., Mosser, B., Goupil, M.-J., & Ludwig, H.-G. 2013, in Astro-
nomical Society of the Pacific Conférence Sériés, Vol. 479, Progress in Physics of the
Sun and Stars: A New Era in Helio- and Asteroseismology, ed. H. Shibahashi & A. E.
Lynas-Gray, 61
Bouchy, F. & Carrier, F. 2001, The Messenger, 106, 32
Broomhall, A.-M., Miglio, A., Montalban, J., et al. 2014, MNRAS
Carrier, F., Bouchy, F., Kienzle, F., et al. 2001, A&A, 378, 142
Catelan, M. 2007, in American Institute of Physics Conférence Sériés, Vol. 930, Graduate
School in Astronomy: XI Spécial Courses at the National Observatory of Rio de Janeiro
(XI CCE), ed. F. Roig & D. Lopes, 39-90
110
Bibliographie 111
Chaplin, W. J., Basu, S., Huber, D., et al. 2014, ApJS, 210, 1
Christensen-Dalsgaard, J. & Frandsen, S. 1983, Sol. Phys., 82, 469
Christensen-Dalsgaard, J., Gough, D. O., & Thompson, M. J. 1991, ApJ, 378, 413
Christensen-Dalsgaard, J., Silva Aguirre, V., Elsworth, Y., & Hekker, S. 2014, MNRAS,
445, 3685
Claverie, A., Isaak, G. R., McLeod, C. P., van der Raay, H. B., & Cortès, T. R. 1979,
Nature, 282, 591
Corsaro, E., Grundahl, F., Leccia, S., et al. 2012, A&A, 537, A9
Cunha, M. S., Stello, D., Avelino, P. P., Christensen-Dalsgaard, J., & Townsend, R. H. D.
2015, ApJ, 805, 127
Datta, A., Mazumdar, A., Gupta, U., & Hekker, S. 2015, MNRAS, 447, 1935
De Ridder, J., Barban, C., Baudin, F., et al. 2009, Nature, 459, 398
Deheuvels, S., Ballot, J., Beck, P. G., et al. 2015, ArXiv e-prints
Deheuvels, S., Dogan, G., Goupil, M. J., et al. 2014, A&A, 564, A27
Deubner, F.-L. 1975, A&A, 44, 371
di Mauro, M. P., Cardini, D., Catanzaro, G., et al. 2011, MNRAS, 415, 3783
Di Mauro, M. P. & Dziembowski, W. A. 1998, MmSAI, 69, 559
Dupret, M.-A., Belkacem, K., Samadi, R., et al. 2009, A&A, 506, 57
Dziembowski, W. A., Gough, D. O., Houdek, G., & Sienkiewicz, R. 2001, MNRAS, 328,
601
Dziembowski, W. A., Pamiatnykh, A. A., & Sienkiewicz, R. . 1991, MNRAS, 249, 602
Evans, J. W. & Michard, R. 1962, ApJ, 136, 493
Frandsen, S., Carrier, F., Aerts, C., et al. 2002, A&A, 394, L5
Garcia, R. A., Hekker, S., Stello, D., et al. 2011, MNRAS, 414, L6
Girardi, L. 1999, MNRAS, 308, 818
Gough, D. O. 1990, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 367, Progress
of Seismology of the Sun and Stars, ed. Y. Osaki & H. Shibahashi, 283
1660
1665
1670
1675
1680
Goupil, M. J., Mosser, B., Marques, J. P., et al. 2013, A&A, 549, A75 1685
Bibliographie 112
1690
1695
1700
1705
1710
Grosjean, M., Dupret, M.-A., Belkacem, K., et al. 2014, A&A, 572, Ail
Hekker, S., Basu, S., Elsworth, Y., & Chaplin, W. J. 2011, MNRAS, 418, L119
Hekker, S., Elsworth, Y., Basu, S., et al. 2013, MNRAS, 434, 1668
Hekker, S., Kallinger, T., Baudin, F., et al. 2009, A&A, 506, 465
Houdek, G. & Gough, D. O. 2007, MNRAS, 375, 861
Huber, D., Bedding, T. R., Stello, D., et al. 2011, ApJ, 743, 143
Huber, D., Bedding, T. R., Stello, D., et al. 2010, ApJ, 723, 1607
Huber, D., Silva Aguirre, V., Matthews, J. M., et al. 2014, ApJS, 211, 2
Jiang, C. & Christensen-Dalsgaard, J. 2014, MNRAS, 444, 3622
Kallinger, T., Hekker, S., Mosser, B., et al. 2012, A&A, 541, A51
Kallinger, T., Mosser, B., Hekker, S., et al. 2010, A&A, 522, Al
King, C. R., Da Costa, G. S., &: Démarqué, P. 1985, ApJ, 299, 674
Kippenhahn, R. & Weigert, A. 1994, Stellar Structure and Evolution
Lagarde, N., Decressin, T., Charbonnel, C., et al. 2012, A&A, 543, A108
Lambert, D. L. 1981, in Astrophysics and Space Science Library, Vol. 88, Physical Pro
cesses in Red Giants, ed. I. Iben, Jr. &; A. Renzini, 115-134
Leibacher, J. W. & Stein, R. F. 1971, ApL, 7, 191
Leighton, R. B., Noyés, R. W., &; Simon, G. W. 1962, ApJ, 135, 474
Lund, M. N., Miesch, M. S., &; Christensen-Dalsgaard, J. 2014, ApJ, 790, 121
Martic, M., Schmitt, J., Lebrun, J.-C., et al. 1999, A&A, 351, 993
Mayor, M. & Queloz, D. 1995, Nature, 378, 355
Mazumdar, A., Michel, E., Antia, H. M., &; Deheuvels, S. 2012, A&A, 540, A31
Mazumdar, A., Monteiro, M. J. P. F. G., Ballot, J., et al. 2014, ApJ, 782, 18
Miglio, A., Montalbân, J., Carrier, F., et al. 2010, A&A, 520, L6
Miglio, A., Montalbân, J., Noels, A., &; Eggenberger, P. 2008, MNRAS, 386, 1487
Monteiro, M. J. P. F. G. &: Thompson, M. J. 2005, MNRAS, 361, 1187
Bibliographie 113
Mosser, B. & Appourchaux, T. 2009, A&A, 508, 877
Mosser, B., Belkacem, K., Goupil, M., et al. 2011, A&A, 525, L9
Mosser, B., Belkacem, K., Goupil, M.-J., et al. 2010, A&A, 517, A22
Mosser, B., Benomar, O., Belkacem, K., et al. 2014, A&A, 572, L5
Mosser, B., Elsworth, Y., Hekker, S., et al. 2012a, A&A, 537, A30
Mosser, B., Goupil, M. J., Belkacem, K., et al. 2012b, A&A, 548, A10
Mosser, B., Goupil, M. J., Belkacem, K., et al. 2012c, A&A, 540, A143
Mosser, B., Michel, E., Belkacem, K., et al. 2013, A&A, 550, A126
Noels, A. & Montalbân, J. 2013, in Astronomical Society of the Pacific Conférence Sé
riés, Vol. 479, Progress in Physics of the Sun and Stars: A New Era in Helio- and
Asteroseismology, ed. H. Shibahashi & A. E. Lynas-Gray, 435
Provost, J. & Berthomieu, G. 1986, A&A, 165, 218
Scherrer, P. H., Bogart, R. S., Bush, R. I., et al. 1995, Sol. Phys., 162, 129
Schou, J., Antia, H. M., Basu, S., et al. 1998, ApJ, 505, 390
Schwarzschild, M. & Hàrm, R. 1962, ApJ, 136, 158
Scuflaire, R. 1974, A&A, 36, 107
Stello, D., Bruntt, H., Arentoft, T., et al. 2007, Communications in Asteroseismology,
150, 149
Stello, D., Huber, D., Bedding, T. R., et al. 2013, ApJL, 765, L41
Stello, D., Huber, D., Kallinger, T., et al. 2011, ApJL, 737, L10
Stello, D., Huber, D., Sharma, S., et al. 2015, ArXiv e-prints
Tassoul, M. 1980, ApJS, 43, 469
Tassoul, M. 1990, ApJ, 358, 313
Thomas, H.-C. 1967, ZA, 67, 420
Toutain, T. & Appourchaux, T. 1994, A&A, 289, 649
Ulrich, R. K. 1970, ApJ, 162, 993
Unno, W., Osaki, Y., Ando, H., Saio, H., & Shibahashi, H. 1989, Nonradial oscillations
of stars, ed. Unno, W., Osaki, Y., Ando, H., Saio, H., & Shibahashi, H.
1715
1720
1725
1730
1735
Bibliographie 114
1740 Vandakurov, Y. V. 1967, AZh, 44, 786
Vorontsov, S. V. 1988, in IAU Symposium, Vol. 123, Advances in Helio- and Asteroseis-
mology, ed. J. Christensen-Dalsgaard Sz S. Frandsen, 151
Walker, G., Matthews, J., Kuschnig, R., et al. 2003, PASP, 115, 1023
Q DE
s. PAR\Y^
